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1.1. Las galaxias enanas
La formacio´n de las galaxias en el universo, segu´n las teor´ıas comu´nmente aceptadas,
ha tenido lugar en lo que se conoce como escenario de abajo-arriba segu´n el cual
primero se forman estructuras o galaxias ma´s pequen˜as o de menor masas y despue´s
por agregacio´n o fusio´n de dos o ma´s de estos objetos, se formaron las galaxias mayores.
Por tanto, es de extremo intere´s conocer co´mo ha sido la formacio´n y la evolucio´n de
estas galaxias de poca masa o galaxias enanas. En particular es necesario saber cua´l
es el camino evolutivo por el que las galaxias enanas del universo local han llegado a
su estado actual con las caracter´ısticas con las que las podemos observar ahora, para
as´ı poder interpretar no solo los datos de objetos pro´ximos sino de los que presentan
un alto corrimiento al rojo.
¿Que´ es una galaxia enana? ¿Es un objeto de poca masa o es un objeto tenue?
La respuesta no esta´ en absoluto clara. Como lo que podemos observar directamente
es la luminosidad, se suele entender que el te´rmino enana es aplicable a objetos cuya
luminosidad sea menor de -17 o -18 magnitudes, pero este l´ımite muchas veces no tiene
por que´ estar relacionado con la masa. Ma´s au´n, si la estimacio´n de la masa fuera
tan precisa como la de la luminosidad, probablemente la catalogacio´n de estos objetos
ser´ıa ma´s congruente. No obstante, la necesidad que tiene la ciencia de clasificacio´n
ha llevado a formar cuatro grandes grupo de galaxias, que hasta la fecha, se siguen
entendiendo como enanas.
Enanas Irregulares, (dIrr): Son, con toda probabilidad, los objetos ma´s comu-
nes del universo. No esta´n localizadas o agrupadas en torno a galaxias gigantes, y
en el caso del Grupo Local, parecen estar distribuidas de forma ma´s o menos alea-
toria. Son objetos con la apariencia desestructurada propia de galaxias tard´ıas,
con bastante cantidad de gas. Tienen formacio´n estelar de tendencia cao´tica. Pa-
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ra las ma´s pequen˜as, el campo de velocidades del gas neutro esta´ dominado por
movimientos aleatorios (Skillman, 1996), mientras que las ma´s grandes muestran
una clara rotacio´n. Las del Grupo Local (G. L.) presentan unas caracter´ısticas
comunes de:
• magnitud superficial µv ≥ 23mag arcsec−2
• Radio ≤ 5kpc
• Masa de Hi ≤ 109M⊙
• Masa total ≤ 1010M⊙
Figura 1.1: Las nubes de Magallanes (LMC a la izquierda y SMC a la derecha) fueron las primeras
galaxias enanas irregulares en ser observadas. Su cercan´ıa a la Vı´a La´ctea las hace observables a simple
vista. (Cortes´ıa de Daniel Verschatse - Observatorio Antilhue - Chile)
Enanas Compactas Azules, (BCD): Son galaxias enanas cuya luminosidad
esta´ dominada por un brote intenso de formacio´n estelar, con un aspecto similar
a las regiones HII gigantes detectadas en algunas galaxias masivas. La tasa de
formacio´n estelar es tan intensa que no puede mantenerse a lo largo de mucho
tiempo. Por su alto contenido en gas hay autores que apuntan a que puedan
ser galaxias dIrr experimentando un brote de formacio´n estelar (Skillman, 1996;
Tolstoy, 2000; Tajiri & Kamaya, 2002; van Zee, 2001).
• magnitud superficial µv ≥ 19mag arcsec−2
• Radio ≤ 2kpc
• Masa de Hi ≤ 5× 109M⊙
• Masa total ≤ 1011M⊙
Enanas El´ıpticas, (dE): Son galaxias el´ıpticas de bajo brillo, con una distribu-
cio´n superficial de luz suave y una estructura nucleada. Esta´n dominadas por una
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Figura 1.2: La galaxia IZw 18 es el prototipo de galaxia compacta azul. Es el objeto conocido con menor
metalicidad y presenta un intenso brote de formacio´n estelar, lo que le confiere su color intensamente
azul. (Imagen del HST, Izotov, Y. I. & Thuan, T. X.)
Figura 1.3: NGC 205 es una galaxia enana el´ıptica del GL. El hecho de que su poblacio´n sea vieja se
manifiesta en el color enrojecido que presenta.(Johannes Schedler - Panther Observatory)
poblacio´n vieja a pesar de que se observan estrellas tipo B, algo de gas y polvo.
Estudios recientes apuntan hacia la necesidad de varias e´pocas de formacio´n este-
lar de largos periodos de duracio´n para poder explicar las caracter´ısticas de estos
objetos. Generalmente se encuentran asociadas a grandes galaxias, como ocurre
dentro del Grupo Local, y la mayor parte de ellas poseen cu´mulos globulares.
• magnitud superficial µv ≥ 21mag arcsec−2
• Radio ≤ 4kpc
• Masa de Hi ≤ 108M⊙
• Masa total ≤ 109M⊙
Enanas Esferoidales, (dSph): Son objetos muy similares a las dE, pero carentes
de nu´cleo. El hecho de que generalmente se encuentren pro´ximas a grandes galaxias
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Figura 1.4: Leo I es una t´ıpica galaxia enana esferoidal. En la imagen se aprecia que carece de nu´cleo.
(Imagen obtenida de SDSS)
parece apuntar a que corresponden a la parte menos masiva del grupo de las dE
(Tolstoy, 2000,y referencias). Otra posibilidad es que procedan de la evolucio´n de
objetos tipo dIrr o BCD que han sufrido sucesivos brotes hasta consumir la mayor
parte de su gas.
• magnitud superficial µv ≥ 22mag arcsec−2
• Radio ≤ 3 kpc
• Masa de Hi ≤ 105M⊙
• Masa total ≤ 107M⊙
En la Fig. 1.5, tomada de Grebel (2001), se presenta un esquema de la distribu-
cio´n de las enanas del GL indicando su morfolog´ıa, en la que puede apreciarse que la
distribucio´n no es aleatoria, sino que hay un cierto criterio que relaciona el tipo con
la posicio´n. As´ı, los objetos con menos gas esta´n alrededor de las grandes galaxias,
mientras que las enanas de tipo dIrr esta´n pra´cticamente aisladas. De acuerdo con esta
distribucio´n cabe esperar que las enanas ma´s frecuentes en entornos de campo sean del
tipo dIrr y BCD - estas u´ltimas no presentes en el GL-, mientras que sera´ dif´ıcil hallar
dSph y dE aisladas.
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Figura 1.5: Tomada de Grebel (2001), representa la disposicio´n en 3D de las galaxias enanas del GL.
La elipse en linea discontinua limita el espacio a 1 Mpc del baricentro del GL. Las l´ıneas continuas en
los objetos indican que esta´n en la parte superior del plano de representacio´n, mientras que los situados
en la parte inferior se marcan con lineas discontinuas. Las galaxias dSph se marcan en naranja, las
dE en amarillo, las que corresponden a objetos de transicio´n entre ellas esta´n en verde, y en azul se
representan las dIrr
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1.2. Planteamiento del problema
Las primeras galaxias enanas observadas se detectaron a partir de sus intensas l´ıneas
de emisio´n, es decir, eran objetos que estaban sufriendo fuertes procesos de formacio´n
estelar. De dichas l´ıneas se pudo deducir que sus abundancias elementales eran muy
bajas, lo que indicaba un escaso enriquecimiento qu´ımico. Esta escasez de metales
parec´ıa incompatible con la proporcio´n de gas que se observaba en estos objetos.
Por otra parte, para poder explicar la baja metalicidad se penso´ que, probablemente,
estas galaxias estaban sufriendo su primer brote de formacio´n estelar. Teniendo en
cuenta el alto ritmo de la formacio´n estelar observado, estaba claro que este proceso no
hab´ıa podido durar mucho tiempo sin consumir todo el gas disponible. Ambos hechos
hicieron suponer que estas galaxias deb´ıan de ser objetos muy jo´venes.
Al mismo tiempo se estimo´ que, siendo dichos brotes de formacio´n estelar tan fuertes,
la energ´ıa emitida por las correspondientes supernovas deb´ıa de ser muy alta, capaz
incluso de superar el potencial gravitatorio correspondiente a la masa dina´mica. Por lo
tanto, cabr´ıa esperar que parte de la masa en forma de gas hubiera sido capaz de escapar
del potencial gravitatorio, hacia el medio intergala´ctico, y de esta manera se podr´ıa
explicar la metalicidad de gas intergala´ctico que se observa en los cu´mulos de galaxias.
Este proceso dejar´ıa las galaxias ”ane´micas”, sin posibilidad de formar posteriormente
ma´s estrellas y podr´ıa explicar algunas observaciones de galaxias que presentan a la
vez baja metalicidad y poco contenido en gas. Por contra, si este proceso es cierto,
cabe preguntarse ¿co´mo es posible que se hayan formado posteriormente las galaxias
masivas? ¿No es esto una contradiccio´n del escenario de abajo a arriba descrito antes?
La pregunta clave es pues, ¿Son las galaxias enanas capaces de retener su gas tras
las explosiones de supernovas sufridas como consecuencia de los procesos de formacio´n
estelar?
1.3. Revisio´n histo´rica del problema
La discusio´n sobre la pe´rdida de gas de las galaxias enanas se remonta muchos an˜os
atra´s, y los caminos para su abordaje han sido muy variados. Someramente se pueden
dividir en dos tipos: aquellos que estudian los requerimientos energe´ticos para la exis-
tencia de vientos gala´cticos, a trave´s de modelos hidrodina´micos, y los que abordan el
problema a trave´s de modelos de evolucio´n qu´ımica y espectrofotome´trica. Desafortu-
nadamente, la complejidad de este problema no ha permitido, hasta el momento, un
modelo u´nico y completo: qu´ımico, espectrofotome´trico e hidrodina´mico, en el que el
acercamiento se realice desde un punto de vista global.
Al principio de la de´cada de los 70, Mathews & Baker (1971) ya sugirieron que
la falta de gas que se observaba en las galaxias enanas el´ıpticas era la consecuencia
1.3. REVISIO´N HISTO´RICA DEL PROBLEMA 11
de los vientos producidos por las explosiones de supernovas, mientras que Gallagher
(1972) apuntaba a que era la intensa formacio´n estelar la responsable del consumo del
gas. Desde entonces y hasta ahora los trabajos sobre el tema han sido abundantes y
variados.
Para objetos con formacio´n estelar reciente, como las galaxias enanas del tipo irre-
gular, la discusio´n comenzo´ ma´s tarde, y se centro´ en explicar la baja metalicidad
observada para una supuesta historia de formacio´n estelar, ma´s o menos larga. En este
sentido, un trabajo de referencia es el de Dekel & Silk (1986), en el que propusieron
los escenarios de formacio´n de galaxias enanas irregulares (en adelante dIrr) y el´ıpticas
(en adelante dE), y aportaron una explicacio´n para la existencia de dIrr en entornos
de baja densidad. Desde su punto de vista, la pe´rdida de gas por vientos gala´cticos
era una cuestio´n aceptada. Sin embargo, los vientos que postulaban eran demasiado
intensos como para explicar las observaciones de dIrr, por lo que muchos autores se
vieron inducidos a buscar soluciones alternativas.
El trabajo de Skillman (1997) es un claro resumen de los esfuerzos hechos hasta
entonces para encontrar argumentos a favor y en contra de vientos intensos en galaxias
del tipo dIrr. A favor de la existencia de vientos moderados (aquellos que no eliminan
de forma dra´stica el gas) existen observaciones de objetos como NGC 1569, en las que
aparecen flujos de gas a velocidades altas. Adema´s, desde el punto de vista de evolucio´n
qu´ımica, las abundancias en dIrr no parec´ıan reproducibles con modelos de caja cerrada,
por lo que ser´ıa necesario introducir vientos enriquecidos en metales que arrojaran
al medio intergala´ctico una proporcio´n importante de elementos pesados durante las
primeras generaciones de estrellas. De esta manera, las siguientes generaciones podr´ıan
mostrar la abundancia que se observa.
Sin embargo hay cuestiones que apuntan en la direccio´n contraria. Si se considera
que gran parte del ox´ıgeno producido en los primeros estad´ıos de evolucio´n es lanzado
fuera de la galaxia, las abundancias relativas de C/O que se observan no tendr´ıan una
fa´cil explicacio´n (Carigi et al., 1995). Como u´ltimo ejemplo, aunque con una muestra no
demasiado extensa, Hunter et al. (1993) realizo´ una bu´squeda de hidro´geno ionizado en
las partes ma´s externas de 51 galaxias de este tipo. Reduciendo la muestra a los objetos
que presentaban una inclinacio´n apropiada, en total 15, solamente fue detectado en 2
de ellos.
Una cuestio´n ba´sica que subyac´ıa en todas estas discusiones era considerar que el
escenario de formacio´n y posterior evolucio´n de las galaxias enanas era comu´n a todas
ellas, y que el hecho que diferenciaba las dIrr de las dE se deb´ıa al proceso evolutivo. Por
desgracia, tampoco esto es una cuestio´n zanjada en la actualidad. Se puede observar
que las galaxias enanas el´ıpticas son objetos muy comunes en los cu´mulos mientras que
las irregulares parecen preferir entornos menos densos, como las partes externas de los
cu´mulos, o el campo. Au´n queda por decidir si el efecto del entorno se produce durante
la evolucio´n, y por tanto ambos tipos tienen el mismo origen, o por el contrario, es su
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propio origen el que determina el entorno en el que esta´n (Skillman & Bender, 1995,y
referencias).
Sea como fuere la respuesta, si el escenario de formacio´n es el mismo, es dif´ıcil expli-
car que los objetos pequen˜os sean ma´s proclives a perder gas en un medio intergala´ctico
denso y caliente, como el de los grandes cu´mulos en el que esta´n las enanas el´ıpticas,
que en el campo, en el que se encuentran las enanas irregulares. Por este motivo se
hizo evidente recurrir a otros mecanismos que pudieran aportar caminos diferentes pa-
ra llegar al mismo destino. Uno de ellos es el barrido del gas por la presio´n del medio
intergala´ctico, (Kenney & Young, 1989; Cayatte et al., 1994) 1 que puede tener lugar
dentro de los cu´mulos, y el otro ha sido la acrecio´n de gas a lo largo de la evolucio´n
de la galaxia (Lacey & Fall, 1985; Moore & Davis, 1994; Mouhcine & Contini, 2002;
Kampakoglou et al., 2008).
Los esfuerzos realizados para arrojar luz sobre este tema han sido de dos tipos:
los observacionales, a trave´s de la estimacio´n de todo lo que pueda ser medido en
estos objetos, y los teo´ricos, a trave´s del desarrollo de modelos de evolucio´n, cada
vez ma´s sofisticados, que intenten dar explicacio´n de la historia de estas galaxias tan
desconocidas como comunes en el universo.
1.3.1. La abundancia de ox´ıgeno vs la fraccio´n de gas
La abundancia de ox´ıgeno que se med´ıa en las dIrr y las BCD parec´ıa menor de lo que
cabr´ıa esperar. Esto fue lo que encontro´ Lequeux et al. (1979) realizando observaciones
sobre este tipo de objetos e intentando ajustarlas a un modelo de evolucio´n. Este
ana´lisis se ha hecho histo´ricamente en base al llamado modelo simple de caja cerrada.
Segu´n esta aproximacio´n la abundancia elemental en una regio´n o galaxia u´nicamente
depende de la fraccio´n de gas y de la cantidad de ese elemento producida por una
generacio´n de estrellas y eyectada al medio, siguiendo una funcio´n inicial de masa
(FIM). Es lo que se conoce como rendimiento estelar. 2. Aparentemente los datos
de las galaxias enanas solo pueden reproducirse con este modelo si la produccio´n de
ox´ıgeno o de metales por parte de las estrellas de estas galaxias es menor que la de las
galaxias brillantes normales, cuestio´n dif´ıcilmente explicable. De hecho el estudio de
estos autores se centro´ en estimar cua´nto deb´ıa valer el rendimiento estelar de ox´ıgeno,
para concluir que que las estrellas deb´ıan tener vientos intensos en su fase de Wolf-
Rayet (WR) para que la produccio´n de ox´ıgeno en la fase de supernova (SN) fuera
menor 3.
1Por desgracia la evolucio´n del idioma suele ser ma´s lenta que la de la ciencia y la tecnolog´ıa, por lo que muchas veces
es necesario recurrir a te´rminos en otras lenguas. Este caso puede ser uno de ellos, ya que este feno´meno comu´nmente
es conocido como stripping incluso dentro de los hispanohablantes
2El te´rmino rendimiento estelar corresponde al te´rmino ingle´s yield
3Estos autores no se plantearon en aquel momento la posibilidad de vientos gala´cticos
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1.3.2. Relacio´n entre el nitro´geno y el ox´ıgeno.
En las relaciones entre elementos, el para´metro que las regula depende fundamentl-
mente de la nucleos´ıntesis estelar. En concreto, el ox´ıgeno y el nitro´geno se producen
en estrellas de distintas masas y por tanto diferentes vidas medias, y su relacio´n apor-
ta informacio´n directa de la evolucio´n estelar, no tanto del escenario de la evolucio´n
qu´ımica. Sin embargo, las abundancias absolutas dependen a la vez de todos los factores
considerados: escenario evolutivo, modelo, nucleos´ıntesis,...
El nitro´geno es un elemento complicado de estudiar, porque se produce en casi
todos los rangos de masas estelares, pero de manera diferente en los distintos tipos
de estrellas, masivas y de masa baja o intermedia, habitualmente considerados en los
modelos de evolucio´n qu´ımica. Si un elemento se crea de una manera que depende de la
cantidad de ox´ıgeno o carbono que hay inicialmente en la estrella, es decir, depende de
la existencia de lo que se conoce como semilla, se dice que es un elemento secundario.
Si por el contrario el elemento se crea como s´ıntesis directa del hidro´geno, a pesar de
que e´ste se haya transformado previamente en otros elementos, se dice que es primario.
En principio el nitro´geno se crea en estrellas masivas a partir del ciclo CNO (ver Anexo
A) de una manera secundaria, aunque recientemente se han hecho trabajos en los que
se incluye la rotacio´n propia de la estrella y en los que parece que esto puede afectar
al modo de produccio´n del nitro´geno hacie´ndolo primario (Meynet et al., 2006). Sin
embargo en las estrellas de masa baja e intermedia la produccio´n de nitro´geno se hace
de las dos formas, es decir, que estas estrellas tienen una proporcio´n de nitro´geno
primario y otra de secundario.
Esto se traduce en que, si se hace un gra´fico de la abundancia relativa N/O frente
a la abundancia de ox´ıgeno, y el nitro´geno es secundario, se observara´ una recta de
pendiente positiva, mientras que si es primario, (N/O) tendra´ un valor constante. Desde
un punto de vista observacional, los datos de las galaxias brillantes muestran la primera
tendencia, con (N/O) aumentando a partir de abundancias de ox´ıgeno 12+log(O/H)
≥ 8.0 dex; sin embargo se vio desde muy pronto que los objetos menos meta´licos,
generalmente asociados con galaxias enanas, muestran una l´ınea de (N/O) vs (O/H)
muy plana, lo que indica que es necesaria una contribucio´n de nitro´geno primario
(Alloin et al., 1979).
Si estas galaxias se consideran jo´venes, o lo que es lo mismo, esta´n sufriendo su
primer brote de formacio´n estelar, parece que no han podido tener tiempo para eyec-
tar los elementos creados por las estrellas de menor masa, que necesitan ma´s tiempo
para morir (Edmunds & Pagel, 1978). Siguiendo este argumento, ese nitro´geno deb´ıa
proceder de estrellas masivas (Thuan et al., 1995), lo cual parec´ıa incompatible con la
produccio´n secundaria esta´ndar de nitro´geno. Esto hizo que se valorara la posibilidad
de que los productores de nitro´geno primario fuesen las estrellas masivas. Sin embargo
hay dos hechos que contradicen esta idea: 1) que las galaxias enanas no son tan jo´venes
como parecen, y 2) que los datos de esta zona plana muestran una enorme dispersio´n,
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incompatible con una produccio´n en estrellas masivas. Por tanto, explicar estos datos
constitu´ıa un reto.
1.3.3. Modelos de evolucio´n qu´ımica
Un instrumento que ha sido crucial en el estudio de la pe´rdida de masa de las galaxias
enanas ha sido el modelo de evolucio´n qu´ımica. Esencialmente lo que se ha hecho desde
hace ya mucho tiempo es disen˜ar modelos que den resultados de la evolucio´n y las
abundancias finales de helio, carbono, nitro´geno y ox´ıgeno, para poder inferir si lo que
se observa es coherente con una pe´rdida de gas, o si por el contrario existen mecanismos
que de alguna manera hayan ligado el gas eyectado por las estrellas a lo largo de su
evolucio´n a la galaxia. Hay algunos modelos que consideran estos vientos gala´cticos y
su efecto sobre la evolucio´n qu´ımica de las las galaxias enanas.
Histo´ricamente se ha partido de la base de que los modelos aplicables a galaxias
enanas deb´ıan incluir una formacio´n estelar en brotes intensos. As´ı, en uno de los pri-
meros trabajos, Matteucci & Chiosi (1983) desarrollaron unos modelos de evolucio´n de
dIrr y BCD bajo la hipo´tesis de formacio´n estelar en brotes. Supon´ıan que la formacio´n
estelar depend´ıa de dos factores: la fraccio´n de gas y una funcio´n aleatoria que deter-
minaba en que´ regiones iba a tener lugar el brote. Introduc´ıan la produccio´n detallada
de algunos elementos, como el He, el C+O, y el Si+Fe, pero el estudio lo hac´ıan con
la metalicidad total, sin distinguir elementos. No llegaban a reproducir la dispersio´n
de datos que se observan en los diagramas gas-metalicidad por lo que sugirieron tres
posibles explicaciones: 1) El rendimiento estelar var´ıa de una galaxia a otra, o lo que es
lo mismo, la funcio´n inicial de masas y/o la nucleos´ıntesis cambia. 2) Se produce una
ca´ıda de gas primordial mayor que la tasa de formacio´n estelar, pero entonces aparece
la dificultad de explicar co´mo es posible que con semejante ca´ıda la formacio´n estelar
sea tan ineficiente. 3) Hay vientos gala´cticos que eyectan metales.
Poco despue´s Matteucci & Tosi (1985) calcularon modelos con brotes de formacio´n
estelar y vientos gala´cticos. Usando los rendimientos de Renzini & Voli (1981) intenta-
ron reproducir las observaciones de N y O. Concluyeron que la produccio´n primaria del
nitro´geno deb´ıa estar en un rango entre el 30% y el 50% del total (el mismo porcentaje
que el estimado por Alloin et al. (1979)); que las variaciones en la FIM no daban buen
resultado, de manera que eligieron una u´nica FIM, tipo (Salpeter, 1955), y que el l´ımite
superior para considerar las estrellas como de masa intermedia en lugar de ser 8 M⊙
hab´ıa de bajarse a 5-6 M⊙. Por u´ltimo encontraron que deb´ıa haber vientos gala´cticos
del orden de 0 a 30 veces la tasa de formacio´n estelar para explicar la gran dispersio´n
en los valores observados. Las autoras pon´ıan, adema´s, de manifiesto el problema de
la inconcrecio´n de la masa; de hecho encontraron objetos con valores de medidas de
masas de HI que eran ¡mayores que la masa total de la galaxia! Claramente las masas
dina´micas estaban subestimadas. Para poder llegar a un acuerdo entre la produccio´n
de nitro´geno y la de ox´ıgeno, aparte de los vientos, ajustaban el nu´mero de brotes,
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que estimaron entre 1 y 15. El problema es que con este tipo de formacio´n estelar las
galaxias se ver´ıan azules solamente durante un tiempo en torno a 1.8 Giga-an˜os, mien-
tras que el resto del tiempo tendr´ıan que ser de color rojo. Sin embargo no se observan
estas galaxias enanas tan rojas. ¿Es un problema de seleccio´n? Puede ser, porque al
ser objetos de baja luminosidad su deteccio´n es ma´s complicada si no tienen formacio´n
estelar, pero a tenor de la proporcio´n que se deduce, se deber´ıa haber detectado una
cantidad no despreciable de ellas.
Diversos estudios de evolucio´n estelar y nucleos´ıntesis posteriores apuntaban a que
la modificacio´n del l´ımite de masa de las estrellas intermedias parec´ıa un argumento
algo forzado. Por ello, Garnett (1990), como poco despue´s Vila Costas & Edmunds
(1993), sugirieron que la dispersio´n pod´ıa ser debida al retraso con el que aparece el
nitro´geno respecto al ox´ıgeno. Durante la etapa de vientos de las estrellas masivas se
genera ox´ıgeno y/o nitro´geno secundario, por lo que el cociente (N/O) aumenta, pero
cuando las supernovas tipo II empiezan a explotar, el ox´ıgeno aumenta dra´sticamente y
el cociente (N/O) baja, hasta que las estrellas de masa intermedia comienzan a eyectar
nitro´geno primario y dicho cociente vuelve a subir. Todo esto ocurre en un intervalo de
tiempo muy corto. Si la formacio´n estelar se hace con brotes, estas subidas y bajadas
quedan representadas como puntos dispersos en las zonas de menor metalicidad. Segu´n
estos argumentos, si el cociente (N/O) es bajo para la abundancia de ox´ıgeno, se debe
a que no ha habido tiempo suficiente para eyectar el nitro´geno. Esto es un indicativo
de que la galaxia, o la regio´n en cuestio´n que se este´ observando es joven, ya que su
edad es menor que la de los objetos que tendr´ıan un (N/O) mayor para el mismo valor
de (O/H).
Poco tiempo despue´s, los modelos de Pilyugin (1992, 1993) inclu´ıan un mecanismo
que ya se hab´ıa descrito anteriormente (Kunth & Sargent, 1986; Garnett, 1990): el
auto-enriquecimiento. La idea fundamental consist´ıa en considerar que la abundancia
de la regio´n HII que se observa no es la misma que la del resto de la galaxia. Estas
regiones HII sufren un proceso de auto-enriquecimiento porque los elementos generados
solamente se mezclan dentro de propia la regio´n. Durante un corto periodo de tiempo,
la abundancia de ox´ıgeno aumenta, mientras que la de nitro´geno no ha tenido tiempo
de aumentar, al ser producido por estrellas de masa menor. El resultado muestra un
valor alto de (O/H) y un valor bajo de (N/O). Los factores que van a determinar el
proceso de auto-enriquecimiento de las regiones HII gigantes son la composicio´n inicial,
la densidad y la produccio´n por nucleos´ıntesis estelar. 4
Bajo esta base, Pilyugin (1992) desarrollo´ modelos de caja cerrada que consegu´ıan
reproducir la dispersio´n de los valores de (N/O) como consecuencia de la variacio´n
en la duracio´n de los periodos entre brotes. Si esta duracio´n es mayor que la vida
media de una estrella masiva, pero menor de lo que tardan las estrellas intermedias en
4En el caso de que se consideren distintas intensidades de brote se podra´n formar regiones HII gigantes, o pequen˜as
regiones alrededor de unas cuantas estrellas. En este segundo caso s´ı que se puede considerar que la composicio´n de la
regio´n HII es ma´s o menos la de la galaxia, sin que se lleve a cabo el autoenriquecimiento.
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liberar nitro´geno, el cociente (N/O) sera´ menor al principio del siguiente brote que en el
caso de que los periodos interbrotes sean lo suficientemente largos para dar tiempo a las
estrellas intermedias a evolucionar. Estas diferencias sera´n ma´s plausibles cuanto menor
metalicidad tenga la galaxia, porque, tal y como se vera´ ma´s adelante, la proporcio´n
entre la produccio´n de nitro´geno y ox´ıgeno es mayor cuanto menor sea la metalicidad.
Las galaxias pobres en ox´ıgeno, pero con un cociente (N/O) similar a aquellas que son
ricas en ox´ıgeno son observadas en el estado final del brote, mientras que aquellas que
son pobres en ox´ıgeno y presentan un cociente (N/O) menor que las que son ricas en
ox´ıgeno, han sido observadas al inicio del brote de formacio´n estelar.
El problema surgio´ cuando, adema´s de los valores de (N/O), se quiso ajustar de ma-
nera consistente las observaciones de helio y (N/H). E´sto condujo a un segundo trabajo
(Pilyugin, 1993), en el que ya inclu´ıa vientos gala´cticos. Considero´ dos tipos de vien-
tos: uno el producido por las estrellas masivas, con la misma composicio´n que el medio
interestelar, y otro el que se produce por las explosiones de supernova, que esta´ enrique-
cido en ox´ıgeno. Concluyo´ que las galaxias enanas que presentan poco ox´ıgeno y alto
valor de (N/O) llegaban a ello por medio de vientos enriquecidos, y adema´s estaban
siendo observadas al final del brote. Por otra parte, las que presentaban poco ox´ıgeno
y bajo valor de (N/O) pod´ıan ser galaxias con vientos eficientes en un estado avanzado
del brote, o galaxias con vientos poco eficientes pero en estados tempranos del brote.
Marconi et al. (1994) tambie´n desarrollaron modelos de evolucio´n qu´ımica para dIrr
y BCD con formacio´n estelar en brotes. A pesar de combinar todos los para´metros, como
el nu´mero de brotes, la duracio´n de cada uno, el espaciamiento entre ellos,... no llegaban
a reproducir simulta´neamente las abundancias de nitro´geno y helio. Los modelos que
consegu´ıan un valor alto de helio (como el observado) conduc´ıan a un valor alto de
nitro´geno. Como quiera que He, N y O se producen por estrellas de masas distintas,
intentaron sin e´xito cambiar la FIM con el fin de que se formaran pocas estrellas
de masa intermedia; as´ı bajaba el nitro´geno, pero en ese caso se reduc´ıa tambie´n el
helio. Intentaron situar los brotes en e´pocas muy recientes, pero para conseguir las
abundancias que se observan se necesitaban varios brotes, y no era posible que todos
ellos se hubieran producido en tan corto espacio de tiempo. Por u´ltimo, apuntaban
a la necesidad de revisar los rendimientos estelares de estrellas de masa intermedia,
fundamentalmente en lo que se refiere a la produccio´n de nitro´geno.
Carigi et al. (1995) intentaron explicar la baja abundancia de ox´ıgeno en estas gala-
xias enanas usando un modelo similar al que usaron para la vecindad solar, con ciertas
modificaciones: an˜adieron vientos gala´cticos y eliminaron la ca´ıda de gas primordial.
Para ajustar el valor del ox´ıgeno recurrieron al cambio de la pendiente de la FIM, de
modo que redujeron la produccio´n de estrellas masivas en beneficio de las estrellas de
menor masa, y establecieron una dependencia de la pendiente con la metalicidad. As´ı,
cuanto menor fuera la metalicidad mayor cantidad de estrellas enanas se formar´ıan.
Como no consiguieron buenos resultados abandonaron el intento de variacio´n de la
FIM y exploraron de nuevo el camino de los vientos gala´cticos, definiendo dos tipos:
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uno cuya composicio´n fuera la misma que la del medio interestelar, al que llamaron
viento ”bien-mezclado”, y otro enriquecido en ox´ıgeno. Los modelos con el primer tipo
de vientos pudieron reproducir los valores de (C/O) y la relacio´n entre la cantidad
de gas y el ox´ıgeno, pero no ajustaron el valor de la produccio´n de helio, y adema´s
predijeron un valor muy alto del cociente entre la masa de gas eyectada y la masa
total de la galaxia. El problema fundamental de sus modelos, con gas enriquecido, es
que solamente reproduc´ıan las observaciones de objetos con el menor valor de (C/O)
observado.
Un paso importante en este camino es el que dieron Chiappini et al. (2003) incorpo-
rando de una forma eficiente los rendimientos de van den Hoek & Groenewegen (1997),
dependientes de la metalicidad, de manera que con un solo brote eran capaces de obte-
ner la dispersio´n de nitro´geno deseada, llegando a la conclusio´n de que no era necesario
que las estrellas masivas produjesen nitro´geno primario. En su trabajo, la diferencia
entre suponer un brote o varios se manifestaba en que la dispersio´n de (N/O) ten´ıa
lugar en el rango de bajas metalicidades o en el de altas, respectivamente.
1.3.4. Requerimientos energe´ticos. La masa dina´mica y el pozo de poten-
cial
Desde el punto de vista del ca´lculo de balance de energ´ıas, el desconocimiento de
la cantidad de materia oscura que tienen estas galaxias hace que no sea tan trivial
obtener el valor del potencial gravitatorio. Si la masa dina´mica que se obtiene, teniendo
en cuenta la masa oscura, es mucho mayor de la estimada a partir de la masa visible
o luminosa, entonces cabe preguntarse si dichas galaxias tienen un pozo de potencial
suficientemente intenso como para confinar todo el gas que se eyecta en una explosio´n
de SN. De no ser as´ı habr´ıa que conocer que´ grado de intensidad debe de tener la
formacio´n estelar para que rompa por completo la galaxia. Dicho de otra manera ¿Las
galaxias enanas tienen capacidad suficiente para tener una formacio´n estelar tal que
ponga en peligro su propia existencia? Parece obvio que la respuesta a esta u´ltima
pregunta es: No en todos los casos, puesto que existen. ¿Es posible que se se pierda
todo el gas o parte de e´l sin que ello afecte a las estrellas ya formadas? El problema
reside en que generalmente son objetos poco luminosos, lo que impide obtener con
precisio´n su curva de rotacio´n, y por ende, estimar el valor de su masa dina´mica y su
eficiencia a la hora de retener su material. Es decir, la respuesta no es nada trivial.
A finales de la de´cada de los 90 empezaron a aparecer modelos de evolucio´n qu´ımica
incluyendo esa componente de materia oscura, como los de Bradamante et al. (1998). En
este caso, el modelo es muy similar al de Marconi et al. (1994) en cuanto a sus hipo´tesis
de vientos y brotes, y sus resultados son asimismo muy parecidos a los anteriores,
concluyendo la necesidad de vientos selectivos de SNII.
Larsen et al. (2001), en su estudio de galaxias ricas en gas suponen tanto vientos
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de entrada de gas primordial como vientos de salida de gas enriquecido. Tras presentar
los resultados de sus modelos con vientos y sin ellos, con formacio´n estelar en brotes
y continua, y su comparacio´n con las observaciones, concluyen que las galaxias enanas
son lo suficientemente variadas como para que algunas requieran vientos y otras puedan
funcionar como una caja cerrada. No obstante, para las galaxias enanas del tipo dIrr,
el modelo de formacio´n estelar continua es el que aporta mejores resultados. Adema´s,
los modelos que consideran vientos enriquecidos no llegan a reproducir ninguna de las
observaciones. Por otra parte incluyen modelos hidrodina´micos de la regio´n HII y un
estudio detallado de los problemas que surgen cuando se estima la fraccio´n de gas, que
ya se ha mencionado anteriormente. Respecto a los modelos hidrodina´micos llegan a
la conclusio´n de que los metales eyectados por las SN quedan prisioneros en las su´per-
burbujas que se forman alrededor, dentro de las regiones HII (Tenorio-Tagle, 1996). Si
esto es cierto, las observaciones de abundancias no se ven afectadas por los vientos de
SN.
Desde el campo de la hidrodina´mica se han hecho ca´lculos detallados que analizan
la posibilidad de exitencia de vientos gala´cticos en funcio´n de la fuerza del brote de
formacio´n estelar. Hay dos trabajos de referencia a este respecto: el de Mac Low &
Ferrara (1999) y el de Silich & Tenorio-Tagle (2001).
En el estudio de Mac Low & Ferrara (1999) los autores se centran en tres cuestio-
nes fundamentales: ¿Cua´les son las condiciones necesarias para que se produzca una
pe´rdida de gas? ¿Que´ fraccio´n de gas se pierde en cada episodio? ¿Cua´l es el destino
de los metales generados en los vientos de las estrellas masivas y posteriormente en los
feno´menos de supernova?
Respecto a la primera pregunta, concluyen que solamente las galaxias con menor
masa sera´n capaces de perder gas, estableciendo este l´ımite para la masa del medio
interestelar de 108M⊙. No obstante la fraccio´n de gas que se pierde en cada evento es
sorprendentemente pequen˜a, a pesar de elegir las galaxias menores. Dentro del estudio
de las condiciones llegan a a la conclusio´n que, en el caso de los objetos menores, la
pe´rdida de gas esta´ gobernada por la geometr´ıa y el pozo de potencial, siendo inde-
pendiente de la luminosidad meca´nica (directamente relacionada con la intensidad del
brote).
La respuesta a la segunda pregunta pasa por el hecho de que es ma´s sencillo la
pe´rdida del gas meta´lico y caliente de las explosiones de supernova, que el gas fr´ıo y
pobre del medio interestelar. En este caso, la fraccio´n de este gas eyectado es muy
dependiente de la masa del medio interestelar de la galaxia, variando desde un 3% en
el caso de objetos con masa M≥ 108M⊙, a un 60% para M≤ 108M⊙. En este caso
s´ı que hay dependencia de la luminosidad meca´nica, en el sentido de que solamente
para brotes muy de´biles las galaxias pequen˜as sera´n capaces de retener sus metales.
La geometr´ıa que han usado para el estudio define la regio´n de formacio´n estelar como
una u´nica regio´n central, que formar´ıa una gran burbuja a su alrededor. No obstante
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apuntan a que si la formacio´n estelar tiene lugar en varias zonas separadas, las burbujas
que se forman, menores que la considerada, son menos eficientes en su transferencia de
energ´ıa al gas ambiente, y por tanto la probabilidad de pe´rdida de metales se reducir´ıa.
Silich & Tenorio-Tagle (2001) toman en cuenta las condiciones de entorno, la ro-
tacio´n de la galaxia y la geometr´ıa. La posible existencia de vientos tiene que verse
influenciada por las condiciones del medio en el que este´ inmersa la galaxia, esto es,
la presio´n del medio intergala´ctico. Adema´s, la expulsio´n de metales no requiere la
misma energ´ıa en una galaxia plana, en la direccio´n de su eje de rotacio´n, que en una
esfe´rica; y a su vez, la rotacio´n de e´sta hace variar las condiciones. Con todas estas
precisiones, el trabajo de Mac Low & Ferrara (1999) se situ´a en el l´ımite ma´s favorable
a la eyeccio´n, existiendo diversidad de circunstancias que puedan dificultar la pe´rdida
de gas.
En el estudio de Silich & Tenorio-Tagle (2001), al igual que en el de Mac Low &
Ferrara (1999), se concluye que las su´per-burbujas que se forman en las galaxias planas
con rotacio´n son capaces de romperse y lanzar sus metales al medio intergala´ctico, e
incluso una cierta contribucio´n del gas del medio interestelar. Sin embargo, los requeri-
mientos energe´ticos son mucho mayores si la galaxia en cuestio´n tiene simetr´ıa esfe´rica.
En este caso habr´ıa que multiplicar por 3 la intensidad del brote de formacio´n estelar
causante del viento. Incluso en los sistemas de menor masa, la energ´ıa necesaria puede
llegar a ser un orden de magnitud mayor. No obstante, afirman que sus ca´lculos son un
l´ımite inferior por varios motivos: a) solamente esta´n considerando una componente del
medio interestelar, b) las densidades centrales que han elegido son algo menores que
las que deber´ıa de tener la nube en la que se produjera la formacio´n estelar, c) suponen
una tasa de entrada de energ´ıa constante, d) omiten el posible efecto de enfriado que
provoca la acrecio´n nueva de masa, y f) no tienen en cuenta el efecto de los campos
magne´ticos, que pueden trabajar en contra de la expansio´n.
Los autores concluyen que la responsabilidad del confinamiento del gas, y por tanto
de la evolucio´n de la galaxia, la tienen los halos gaseosos de baja densidad ma´s que
la componente de materia oscura. Esto hace que las estructuras de los halos sean una
cuestio´n a tener en cuenta.
Las propiedades de los halos son muy dependientes del potencial gravitatorio y de
las condiciones de entorno. En el primer caso, una gran componente de materia oscura
provoca un halo ma´s extenso y uniforme, y en el segundo, el estar sumergido en un
medio con alta presio´n intergala´ctica hace que la estructura tambie´n sea ma´s uniforme
que si el medio es de baja presio´n.
El problema es que estos halos de baja densidad presentan un tiempo de recombi-
nacio´n muy largo, ma´s incluso que el tiempo de vida de la regio´n HII producida por el
brote de formacio´n estelar, lo que les hace pra´cticamente indetectables a la observacio´n
en radio y visible. Sin embargo hay indicios de su existencia, como el hecho de que la
velocidad de expansio´n de las burbujas sea menor de lo esperado, lo que puede indicar
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que dicha expansio´n se esta´ produciendo en un medio homoge´neo.
Por u´ltimo, apoyan sus argumentos con evidencias observacionales, tales como el
hecho de que todas las galaxias, por pequen˜as que sean, tienen metales en su medio in-
terestelar, lo que indica que no los han podido perder todos en las sucesivas explosiones
de supernovas.
1.4. Estado actual del problema
Hoy en d´ıa sabemos que aquellas galaxias que inicialmente clasificamos como gala-
xias de baja metalicidad o galaxias enanas, son las que actualmente llamamos galaxias
HII o galaxias compactas azules. Su color azul es una consecuencia directa de que esta´n
sufriendo un brote de formacio´n estelar en el tiempo presente. Pero sabemos que exis-
ten otras galaxias de diferentes tipos dentro de la familia de las enanas, descritas en
el pa´rrafo anterior, y que tienen caracter´ısticas diferentes. Dentro de la familia de las
enanas, las irregulares y las galaxias enanas compactas azules suelen ser los laboratorios
en los que se prueban los modelos de evolucio´n gala´ctica, porque desarrollan su vida en
entornos lo suficientemente poco densos como para considerar que no esta´n afectadas
por feno´menos de interaccio´n con ninguna otra compan˜era. Esta razo´n, junto con el
hecho de que son los objetos ma´s numerosos que hay, hace que sean los candidatos
preferidos para el estudio de las pe´rdidas de masa en galaxias enanas. No obstante,
la pregunta tambie´n podr´ıa plantearse en te´rminos de ¿que´ tipos de galaxias mues-
tran caracter´ısticas compatibles con una evolucio´n que permita la retencio´n del gas y
cua´les sin embargo necesitan que haya existido una pe´rdida de masa para explicar las
observaciones?
Una forma de abordar este problema es analizar la mayor cantidad de observaciones
de estos objetos y analizarlos a la luz de los modelos, de forma que se pueda llegar a
una conclusio´n sobre la posible pe´rdida de gas. Si el resultado es que, efectivamente
se producen vientos gala´cticos, ser´ıa necesario estudiar en que´ forma e´stos afectan a
la formacio´n y evolucio´n de estructuras ma´s grandes. Adema´s de los datos relativos
a las abundancias qu´ımicas que hemos visto antes, hoy en d´ıa se dispone de datos
fotome´tricos que dan magnitudes y colores con mayor precisio´n; y tambie´n informacio´n
dina´mica que aporta pistas acerca de la cantidad de masa oscura, la fuerza del pozo
de potencial y los posibles flujos de salida o entrada de gas. Estos datos deben ser
analizados a la vista de las predicciones de los modelos, no so´lo de evolucio´n qu´ımica,
sino de s´ıntesis evolutiva o hidrodina´micos, ana´lisis que se realizara´ a continuacio´n.
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1.4.1. El rendimiento estelar de ox´ıgeno y la fraccio´n de gas
Al principio se consideraba que todas las galaxias enanas ten´ıan bajo contenido en
gas, pero como ha sido expuesto en la seccio´n 1.1, existen una multitud de objetos
de baja masa que, sin embargo, presentan gran cantidad de e´l. Hoy d´ıa parece que el
argumento de que estas galaxias han debido de perder gas, puesto que no lo tienen, y
son al tiempo de baja metalicidad no es enteramente cierto. Hay galaxias enanas con
poco gas, dSph o dE, no siempre poco meta´licas y hay galaxias dIrr y BCD con mucho
gas de modo que resulta lo´gico que tengan bajas abundancias.
Por otra parte, la determinacio´n de la fraccio´n de gas no resulta ser un proceso fa´cil,
porque depende crucialmente de co´mo se obtienen la cantidad de gas y la masa total
de la galaxia. La primera parte esta´ fuertemente afectada por la dificultad a la hora
de estimar la cantidad de hidro´geno molecular, algo que hasta muy recientemente se
hac´ıa a partir de datos de la intensidad de la emisio´n de la mole´cula de CO. Este es
un me´todo muy dependiente de la metalicidad de la galaxia (Verter & Hodge, 1995;
Wilson, 1995) cuyo resultado son valoraciones inciertas. En cuanto a la estimacio´n de
las masa total para el ca´lculo de la fraccio´n de gas, en el trabajo de Larsen et al. (2001)
quedan patentes las dificultades. Los autores definen el valor ma´ximo y mı´nimo de la
fraccio´n de gas para un conjunto de objetos bien observados. El l´ımite superior es el
que se obtiene teniendo en cuenta que la masa total es la suma de la masa de gas y
la masa estelar, mientras que el l´ımite inferior resulta de suponer que la masa total
es la masa dina´mica. Lo que llama poderosamente la atencio´n es que la anchura del
intervalo ¡puede llegar a dos o´rdenes de magnitud!. Representado en forma de barras
de error, cualquier resultado de los modelos estar´ıa dentro del rango.
Es por esto que la forma en que se define la fraccio´n de gas y el efecto de la com-
ponente de materia oscura, que afecta al valor total de la masa dina´mica, es esencial.
En principio el modelo simple usado para este tipo de argumentaciones se basa en
una fraccio´n de gas calculada con las masa en estrellas, sin tener en cuenta la materia
oscura, que no participa en la evolucio´n qu´ımica de las galaxias. Sin embargo a la hora
de comparar con los datos de los distintos autores hay que tener en cuenta co´mo los
han calculado, y si han considerado la masa dina´mica o no.
Los argumentos a favor de la pe´rdida de masa en galaxias de baja metalicidad se
basaban en el modelo simple (de caja cerrada) usando un rendimiento estelar de ox´ıgeno
dado por la evolucio´n estelar, y una FIM determinada. Hay que tener en cuenta que
el ca´lculo de la produccio´n de metales, basado en las estimaciones de este campo, para
estrellas de diferentes masas, ha cambiado bastante desde entonces. Entre otras cosas,
los vientos de las WR reducen la produccio´n de ox´ıgeno y dependen de la funcio´n
inicial de masas. Recientemente se usan las funciones de Chabrier (2003) o Kroupa
(2001) que resultan algo diferentes de la conocida funcio´n de Salpeter con la que se
hicieron aquellos razonamientos.
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A todos estos problemas del tipo observacional hay que an˜adir la cuestio´n de que el
modelo simple no es el ma´s adecuado para comparar con los datos observados. Aparte
de que no tiene en cuenta las edades medias de estrellas de diferentes masas, supone
que la produccio´n de metales procedentes de una generacio´n estelar es constante. Esto
no es enteramente cierto porque se sabe que hay una dependencia con la metalicidad de
la poblacio´n estelar. Hoy en d´ıa existen multitud de modelos de evolucio´n qu´ımica que
resuelven el sistema de ecuaciones diferenciales correspondiente de manera nume´rica y
con mayor precisio´n, sea cual fuere el valor de la fraccio´n de gas y/o la metalicidad. Por
tanto es necesario revisar esta cuestio´n para ver cua´n cierta es la necesidad de flujos
de salida de gas a partir de la relacio´n entre el ox´ıgeno y la fraccio´n de gas.
1.4.2. El origen nucleosinte´tico del nitro´geno
Los dos hechos observados descritos en la seccio´n 1.3.2, esto es, la tendencia plana
y la dispersio´n en el plano (N/O) frente a (O/H), pueden explicarse, tal y como se
vera´ a continuacio´n, si se tienen en cuenta dos cuestiones: que las estrellas de masas
entre 4 y 8 M⊙ son capaces de crear nitro´geno primario, como demuestran los trabajos
ma´s recientes sobre rendimientos estelares, y que los procesos de formacio´n estelar
pueden tener diferentes eficiencias en las distintas galaxias, y como consecuencia de
ello puede haber diferentes tiempos de retardo para la aparicio´n del nitro´geno en el
medio interestelar.
Los rendimientos estelares de estrellas de masa baja e intermedia
Desde el punto de vista de la evolucio´n estelar y del ca´lculo de los rendimientos
estelares, la situacio´n ha cambiado sustancialmente desde el trabajo pionero de Renzini
& Voli (1981). Estos autores fueron los primeros en demostrar que las estrellas de baja
masa e intermedia pod´ıan sufrir feno´menos de dragado y procesos de combustio´n en la
base de la envoltura, en la frontera con el nu´cleo, durante la fase AGB y que durante
estas fases pod´ıa crearse nitro´geno primario. Ellos calcularon las producciones primaria
y secundaria del 13C y del 14N, y ofrecieron una variedad de modelos en funcio´n de
los para´metros de conveccio´n de la fase de dragado para estrellas de hasta 8 M⊙,
especificando los valores de He, 12C, 13C total y primario, 14N total y primario y 16O.
Como consecuencia, pudieron estudiar de forma detallada la evolucio´n del nitro´geno,
para intentar dar una explicacio´n a la dispersio´n que se aprecia en el diagrama (N/O)
frente a (O/H). Esto marco´ un punto de inflexio´n en los trabajos sobre evolucio´n
qu´ımica, porque a partir de este punto son muchos los trabajos que centran sus esfuerzos
en conjugar a la vez las observaciones de ox´ıgeno con la dispersio´n que presentan los
datos de nitro´geno. Sin embargo, solamente estaban calculados para un valor de la
metalicidad y presentaban una produccio´n de nitro´geno y carbono excesiva.
La fase de AGB es dif´ıcil de entender y probablemente sea e´sta la causa por la que
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ha habido muchos trabajos posteriores. Uno de los ma´s difundidos ha sido, sin duda,
el de van den Hoek & Groenewegen (1997). Estos autores han hecho un ca´lculo con los
llamados modelos de s´ıntesis, que a diferencia de modelos estelares ma´s precisos, tienen
la ventaja de ser ma´s ra´pidos y sencillos desde el punto de vista computacional. Esto
tiene la ventaja de permitir el ca´lculo para un amplio intervalo de masas y metalicida-
des. Sin embargo como estos autores no dan separadas las componentes secundaria y
primaria del nitro´geno, para poder usarlos en la comparacio´n ha sido necesario buscar
me´todos de aproximacio´n, que se explicara´n con detalle en el cap´ıtulo 3.
Tambie´n han sido ampliamente utilizados los los rendimientos de Marigo et al.
(1998), mejorados en Marigo (2001), aunque tienen el problema de la definicio´n del
l´ımite superior de masa para las estrellas de masa intermedia que consideran so´lo hasta
6 M⊙. Esto comporta muchas complicaciones, hasta hacer necesaria una produccio´n
primaria por parte de las estrellas masivas.
Finalmente es de obligada necesidad mencionar el trabajo de Buell (1997). Dicho
autor nos envio´ los resultados de su tesis: unos rendimientos estelares para estrellas de
masa baja e intermedia que hab´ıan sido calculados con la misma te´cnica que los dos
anteriores, pero con una puesta al d´ıa de todas las componentes y con un tratamiento
muy cuidadoso de las pe´rdidas de masa y del efecto de la metalicidad sobre dichas
estrellas. Estos rendimientos no hab´ıan sido probados con ningu´n modelo de evolucio´n
qu´ımica y se nos solicito´ que los proba´ramos con nuestros modelos. Su tratamiento de
los elementos secundarios, principalmente el nitro´geno, los hac´ıa realmente interesantes
y los resultados en nuestra calibracio´n con la V´ıa La´ctea, fueron realmente buenos
(Gavila´n et al., 2005; Gavila´n et al., 2006) como se vera´ en el cap´ıtulo 3.
Ba´sicamente estos trabajos sobre rendimientos estelares son los ma´s difundidos,
pero no por ello son los u´nicos. Trabajos como los de Ventura et al. (2002); Meynet
& Maeder (2002); Dray et al. (2003) han sido claves en este campo, y de hecho, sera´n
comparados con aque´llos usados en este trabajo.
Lo que queda claro en todos estos trabajos es que las estrellas de masa baja e
intermedia:
Producen una cierta cantidad de nitro´geno primario
Esta produccio´n es variable con la metalicidad original de la estrella
Se eyecta al medio interestelar con un retardo respecto al ox´ıgeno
El retardo es variable segu´n la masa de la estrella, y puede variar entre 225 y 40
Myr para un rango de 4 a 8 M⊙.
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La formacio´n estelar continua
Tal y como se ha descrito en la seccio´n anterior, y demostrado en algunos de los
trabajos descritos en e´sta, los procesos de formacio´n estelar pueden tener diferentes efi-
ciencias a la hora de formar estrellas en las distintas galaxias. Esto unido a las diferentes
vidas medias estelares puede hacer que haya diferentes tiempos de retardo para la apa-
ricio´n del nitro´geno en el medio interestelar. Si se incluyen unos rendimientos estelares
adecuados para estrellas de masa baja e intermedia -con una contribucio´n ajustada
de nitro´geno primario y secundario-, y diferentes eficiencias que puedan producir dife-
rentes retardos, en un modelo realista de evolucio´n qu´ımica (Vila Costas & Edmunds,
1993; Henry et al., 2000; Pilyugin et al., 2003; Prantzos, 2003), se puede comprobar si
es factible reproducir las tendencias observadas en el plano (N/O)-(O/H). Es decir, no
es necesario apelar a una formacio´n estelar con brotes, sino que tal vez es igualmen-
te va´lida una formacio´n estelar continua, aunque de baja intensidad para explicar los
mismos datos.
As´ı Mouhcine & Contini (2002) realizaron un estudio exhaustivo centrado en las
relaciones (N/O) y luminosidad-metalicidad (L-Z). Calculaban tres tipos de modelos:
modelos con formacio´n estelar continua en un entorno de caja cerrada; modelos con
formacio´n estelar continua y ca´ıda de gas; y modelos con formacio´n estelar en brotes
y ca´ıda de gas. Considerando todos los modelos de forma global, el mejor ajuste para
galaxias de baja metalicidad lo consegu´ıan con modelos de formacio´n continua, pues
reproduc´ıan la dispersio´n en (N/O) considerando un valor bajo de la tasa de formacio´n
estelar, de manera que las estrellas de masa intermedia, responsables de la produccio´n
de nitro´geno, se manifestaban en zonas de bajo valor de ox´ıgeno. Los modelos con
brotes tambie´n ofrec´ıan resultados diferentes segu´n fuera la metalicidad. En la zona
de baja metalicidad, considerada como 12+log(O/H) ≤ 8.0, los modelos que ofrec´ıan
mejores resultados eran los de pocos brotes, incluso uno so´lo, y con baja eficiencia
de formacio´n estelar. Como contrapartida, cuando estudiaban la relacio´n L-Z, con los
modelos de formacio´n continua so´lo eran capaces de reproducir las tendencias, pero
no la dispersio´n, ni siquiera en las zonas de metalicidad menor, por lo que finalmente
necesitaban recurrir a los brotes para ello.
Esta formacio´n estelar continua es la que se ha usado en los modelos multifase de
evolucio´n qu´ımica aplicables a galaxias espirales e irregulares de Molla´ & Dı´az (2005).
En Molla´ et al. (2006) se ha demostrado que una formacio´n estelar continua con dife-
rentes eficiencias para las diferentes galaxias junto a la utilizacio´n de los rendimientos
de Buell (1997) y Gavila´n et al. (2005) es suficiente para reproducir la mayor parte de
los datos observados en el plano (N/O)-(O/H) incluyendo la parte plana de la regio´n
de baja metalicidad y la dispersio´n observada. Esta zona esta poblada por los modelos
de menor masa y con eficiencias de formacio´n estelar menores, modelos que simulan
galaxias irregulares de velocidades de rotacio´n tan bajas como 35 km.s−1.
El siguiente paso es comprobar si este tipo de modelos aplicados a galaxias de masa
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au´n menor es igualmente va´lido para reproducir los datos de las galaxias enanas. Es
decir, estudiar si modelos con formacio´n estelar continua y sin brotes son capaces de
reproducir las observaciones de estos objetos en el plano (N/O)-(OH) o si realmente
los brotes de formacio´n estelar y las consiguientes pe´rdidas de masa son necesarias.
1.4.3. Los datos fotome´tricos: los colores y la edad de las galaxias
En la actualidad hay multitud de datos fotome´tricos que indican que muchas galaxias
enanas, incluyendo las BCD, tienen una poblacio´n roja subyacente (Cairo´s et al., 2003;
Tolstoy, 2003; van Zee et al., 2004; Thuan & Izotov, 2005), es decir, que son objetos
mucho ma´s viejos que lo estimado en un principio, con edades que llegan en algunos
casos a algunos miles de millones de an˜os. Estos datos se pueden explicar suponiendo
que la historia de la formacio´n estelar no ha ocurrido u´nicamente en forma de brotes,
sino como un proceso continuo de muy baja intensidad. En ese caso es factible explicar a
la vez colores rojos, baja metalicidad y altas fracciones de gas. Este escenario invalidar´ıa
posibles pe´rdidas de masa, aunque no podr´ıa explicarse el caso de una galaxia roja, con
pocos metales y poca fraccio´n de gas. Ante esta situacio´n son muchas las preguntas
que surgen: ¿cua´l de los dos escenarios, formacio´n en brotes o de forma continua es ma´s
probable? ¿Las estrellas de las galaxias de baja masa se forman en brotes, con fases
quiescentes entre ellos o por el contrario hay una formacio´n estelar continua, que no
constante, durante toda la vida de la galaxia?
1.4.4. La posible existencia de vientos gala´cticos
Desde el punto de vista observacional, se han hecho esfuerzos para detectar los
vientos gala´cticos, pero son pocos los objetos que podr´ıan ser candidatos a ellos. A
pesar de que no se ha podido demostrar con claridad ninguno de ellos, lo que s´ı se
ha detectado son estructuras filamentosas de varios kpc de taman˜o que permitir´ıan la
estimacio´n de la velocidad de expansio´n. Para poder resolver esta cuestio´n es necesario
obtener la cinema´tica del gas de estos filamentos, pero no es un trabajo sencillo. Estas
estructuras son de muy bajo brillo superficial, y requieren te´cnicas espectrosco´picas
complejas.
Bomans et al. (2007) estudian las posibles ventajas e inconvenientes de las distintas
te´cnicas de observacio´n de este tipo de gas. Para su estudio eligen varias galaxias ena-
nas, ampliamente observadas, que pueden ser las mejores candidatas a mostrar vientos
observables; por ejemplo, en NGC 1569 y NGC 1705 se observa que las estructuras
de burbuja son ma´s o menos cerradas, lo que puede ser un efecto de presio´n creado
por sus propios halos. En la deteccio´n de los filamentos de las galaxias NGC 2366 y
NGC 4861 tampoco se aprecian signos que indiquen que las burbujas han sufrido rotu-
ras, lo que vuelve a conducir a la existencia de un halo que provoca cierta presio´n. Ma´s
aun, las distintas estructuras de gas que se observan a grandes distancias del disco, en
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algunas galaxias, son indicaciones de diferentes morfolog´ıas en el halo: hay halos que
presentan estructuras de burbujas y envolturas, mientras que otros son ma´s difusos y
desestructurados.
Una de las posibilidades que apuntan estos autores es que la historia de la formacio´n
estelar es capaz de dejar una impronta en el halo, y que por tanto, la existencia o no de
vientos gala´cticos no depende tanto de la tasa de formacio´n estelar como de la historia
en su conjunto.
1.5. Objetivos y estructura de la tesis
Tal y como se viene indicando, la pregunta clave es ¿Son las galaxias enanas capaces
de retener su gas tras las explosiones de supernovas sufridas como consecuencia de los
procesos de formacio´n estelar? Dicho de otro modo, ¿en que´ condiciones las galaxias
habra´n perdido todo o parte de su gas y en que otras, sin embargo, habra´n sido capaces
de retenerlo y formar estrellas de manera que hoy d´ıa se vean como galaxias normales
de menor masa? Esta es la pregunta ba´sica de todo nuestro trabajo, y hacia ella hemos
querido dirigir nuestros esfuerzos.
Para responder a esta pregunta se intentara´ comparar todos los datos observados
en los diferentes tipos de galaxias enanas aisladas con las predicciones de modelos
realistas para este tipo de galaxias. Los modelos presentandos en este trabajo incluyen
la evolucio´n qu´ımica tanto como la fotome´trica y esta´n especialmente disen˜ados para
su aplicacio´n a galaxias de baja masa. El modelo ideal tendr´ıa que dar respuesta a las
inco´gnitas que los anteriores no han podido resolver, sin perder ningu´n logro que ya
haya sido alcanzado, siendo siempre conscientes de que las situaciones ideales, por el
hecho de serlo, no son alcanzables. Los modelos tienen su base en el modelo multifase
de evolucio´n qu´ımica de Ferrini et al. (1992, 1994) que ya ha sido aplicado a un amplio
conjunto de galaxias espirales e irregulares con velocidades de rotacio´n de 35 a 450
km.s−1, lo que implica masas gala´cticas en el intervalo de 8 × 109M⊙ a 12 × 1012M⊙
y radios o´pticos entre 1.3 y 30 kpc. Nuestro objetivo es realizar modelos a partir del
extremo inferior, es decir con masas gala´cticas menores de 8× 109.
Un punto de partida indispensable en este proceso es poder contar con un conjunto
de rendimientos estelares para un amplio rango de metalidades y masas, que de clara
cuenta de la cantidad de elementos que se generan tanto primarios como secundarios.
Para ello se han incorporado los rendimientos de estrellas de masa baja e intermedia
calculados por J. F. Buell que, como mostraremos, han dado buen resultado en nuestra
galaxia (cap´ıtulo 3) y tambie´n en otros tipos de galaxias (Molla´ et al., 2006).
Con ellos, el modelo debe explicar los datos y correlaciones encontrados relativos a:
La cantidad de gas presente en el momento actual.
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La abundancia de ox´ıgeno a lo largo de toda la evolucio´n.
La relacio´n (N/O) y la dispersio´n que presentan las observaciones.
Las abundancias observadas de otros elementos, como el hierro.
La relacio´n entre la masa y la luminosidad, en varias bandasfotome´tricas: B, V,
K,...
La relacio´n entre la masa y la metalicidad.
Los colores observados.
La tasa de formacio´n estelar.
De la comparacio´n entre predicciones de modelos y datos, deber´ıa poderse inferir
cua´les de estos objetos han perdido gas en algu´n momento de su evolucio´n, cuando ha
tenido lugar y que´ tipo de pe´rdida es la que han sufrido. En nuestros modelos no se ha
considerado ningu´n efecto del entorno, como puedan ser mareas, corrientes o interac-
ciones entre pares, de manera que esperamos que los resultados este´n ma´s pro´ximos a
observaciones de galaxias de campo que a las obtenidas para galaxias dentro del GL.
No obstante compararemos con ambos tipos de objetos, para poner de manifiesto las
coincidencias y/o diferencias.
En el cap´ıtulo 2 de esta tesis se describe en detalle el modelo general de evolucio´n
qu´ımica empleado, que proporciona el marco de desarrollo del espec´ıfico para gala-
xias enanas aisladas, as´ı como los nuevos rendimientos de estrellas de masa baja e
intermadia.
EL cap´ıtulo 3 muestra la aplicacio´n de estos modelos a la vecindad solar y el disco
de nuestra galaxia con el fin de evaluar el comportamiento de los rendimientos estelares
presentados en el cap´ıtulo anterior.
El cap´ıtulo 4 presenta los modelos evolutivos para galaxias enanas aisladas as´ı como
sus resultados; y por u´ltimo en el cap´ıtulo 5 dichos resultados se comparan con los
datos disponibles en la literatura.
Finalmente, en el cap´ıtulo 6 se muestra el resumen y las principales conclusiones
derivadas de este trabajo.
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Cap´ıtulo 2
Modelo de Evolucio´n Qu´ımica
2.1. El escenario para una galaxia espiral
La idea de que el disco se ha formado como captacio´n de gas a lo largo de un tiempo
ma´s o menos dilatado viene de antiguo. Desde los trabjos de Larson (1972) y Lynden-
Bell (1975), muchos autores (Tinsley, 1980) trabajaron en la idea de acrecio´n de gas
no meta´lico hacia el disco, con el fin de explicar el problema de las enanas-G y de los
gradientes observados en nuestra galaxia. Posteriormente Tosi (1982, 1988) propuso
una ca´ıda de gas meta´licamente pobre de forma constante despue´s de la formacio´n del
disco, con el objeto de poder explicar la relacio´n edad-metalicidad que se observaba.
Estos casos contemplaban un flujo radial de gas desde las partes exteriores del disco,
mucho ma´s pobres, hacia las zonas interiores. Pero para poder justificar las abundancias
de la vecindad solar, Lacey & Fall (1985) an˜adieron una captacio´n de gas primordial
ajeno a La Galaxia, del orden de 0.1 a 1 M⊙/an˜o
Despue´s de una e´poca dominada por el escepticismo sobre la acrecio´n de gas por
parte del disco, Chiappini et al. (1997)propusieron el modelo de doble ca´ıda, en el que
el halo de La Galaxia colapsaba de forma ra´pida, con una escala de tiempo de 1 Giga-
an˜o, seguido de una captacio´n suave de gas del exterior de la galaxia, con una escala
de tiempo de 8 Giga-a´ın˜os. De esta manera se pod´ıan explicar a la vez las propiedades
del halo y del disco, como los gradientes o la metalicadad de las estrellas enanas G.
Apoyando estas ideas, Boissier & Prantzos (1999) sugirieron que la escala de tiempo de
ca´ıda de gas pod´ıa ser una funcio´n dependiente de la distancia al centro de la galaxia.
En la base de este escenario Ferrini et al. (1992) disen˜aron un modelo de evolucio´n
qu´ımica, posteriormente actualizado en Molla´ & Dı´az (2005). Inicialmente, se considera
una esrefa de gas primordial (halo) que va cayendo hacia el disco a un determinado
ritmo. Dentro del halo se produce una ligera formacio´n estelar, con el fin de reproducir
las abundancias que se han observado, as´ı como la existencia de cu´mulos viejos de
estrellas. Por tanto, se considera La Galaxia como un sistema de dos zonas claramente
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diferenciadas: halo y disco, que se dividen en regiones cil´ındricas conce´ntricas. De cada
regio´n se calculan las evoluciones temporales de las distintas fases en que se encuentra
la materia: gas difuso, gas molecular, estrellas de masa baja e intermedia, estrellas
masivas y remanentes . Los rendimientos estelares para las supernovas tipo Ia y Ib
son los descritos en Branch & Nomoto (1986) e Iwamoto et al. (1999); y la funcio´n
inicial de masas es la calculada por Ferrini et al. (1990), similar a la de Kroupa (2001).
Para obtener las abundancias de los principales elementos, hemos usado la te´cnica
de la Matriz Q, basada en el trabajo de Talbot & Arnett (1973), que describiremos
detalladamente en este cap´ıtulo.
Como para´metros libres de entrada al modelo usamos la escala de tiempo de ca´ıda
del gas, o tiempo de colapso y las eficiencias en formacio´n de nubes moleculares y
estrellas.
La salida de resultados para cada instante de tiempo y cada regio´n radial, tanto en
el halo como en el disco, la podemos agrupar en:
Resultados referentes a las fases de gas: cantidad de gas difuso y cantidad de gas
molecular
Resultados referentes a la formacio´n estelar: Tasa de formacio´n estelar, masa en
estrellas masivas, masa en estrellas enanas y masa en remanentes
Resultados referentes a la composio´n qu´ımica: Abundancias de 15 elementos:1H,
D, 3He, 4He, 12C, 13C, 14N, 16O, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 40Ca, 56Fe.
Quisie´ramos dejar patente que la tasa de formacio´n estelar no es un para´metro de
entrada al modelo, sino una consecuencia de e´ste, y que dependera´ por tanto de los
para´metros de tiempo de colapso y eficiencias que hayamos elegido. Por ejemplo, si
suponemos una escala de tiempo de ca´ıda de gas muy pequen˜a (esto es, una formacio´n
del disco muy ra´pida) y unas eficiencias muy grandes, la tasa de formacio´n estelar
sera´ muy alta, pero para las mismas eficiencias, si el tiempo de colapso es muy largo,
al no disponer apenas de gas, la formacio´n estelar sera´ escasa.
A continuacio´n describiremos con detalle las especificaciones del modelo, las ecua-
ciones y todos los para´metros de entrada.
2.1.1. La distribucio´n inicial de masas
El sistema inicialmente es una esfera de gas primordial que va cayendo hacia un
plano ecuatorial, lo que dara´ lugar al disco. Hay que empezar por definir la distribucio´n
radial de masa de la galaxia que se quiere modelar. Para galaxias espirales, e´sta se puede
calcular a partir de la Curva de Rotacio´n Universal de Persic et al. (1996):
2.1. EL ESCENARIO PARA UNA GALAXIA ESPIRAL 31















Definiendo x = R/Ropt, la velocidad de rotacio´n para el radio Ropt queda de la forma
V (Ropt) =
200λ0.41
[0.80 + 0.49logλ+ (0.75e−0.4λ)/(0.47 + 2.25λ0.4)]1/2
kms−1 (2.3)
Siendo λ el cociente L/L∗, con L∗ = 10
10.4L⊙ , la luminosidad de la V´ıa La´ctea.
Para poder calcular los gradientes de abundancias y gas dentro de una galaxia, se
divide e´sta en cilindros conce´ntricos de 1 kpc de anchura, y a trave´s de las curvas de
rotacio´n se puede calcular la distribucio´n radial de la masa total, M(R) y la masa de
cada cilindro ∆ M(R). Una vez definidas las distribuciones radiales de masa, el modelo
calcula de forma separada la evolucio´n de cada elemento cil´ındrico del halo y del disco.
El valor de la masa total incluye la correspondiente a la materia oscura, a pesar de que
no intervenga en la evolucio´n qu´ımica.
La escala de tiempo de ca´ıda del gas, o tiempo de colapso, para cada galaxia en
cuestio´n se obtiene mediante la expresio´n
τc = τc,MWG(M9gal/M9MWG)
−1/2 (2.4)
Donde el valor de τc,MWG se estima entre 4 y 8 Giga-an˜os.
Este valor del tiempo es el que va a controlar la tasa de ca´ıda del gas hacia el disco,
f . τc no es un tiempo de ca´ıda libre, y depende fundamentalmente de la masa total
de la galaxia que se va a modelar. Para la V´ıa La´ctea se estima un valor comprendido
entre 4 y 8 Giga-an˜os (Ferrini et al., 1992), y sera´ mayor para galaxias ma´s pequen˜as.
Una consecuencia de que el tiempo de colapso sea inversamente proporcional a
la masa de la galaxia lleva al hecho de que las galaxias de baja masa tardan ma´s
tiempo en formarse, lo que contradice aparentemente el modelo jera´rquico esta´ndar
de formacio´n de galaxias. No obstante autores como Molla´ & Dı´az (2005); Boissier &
Prantzos (2000) mantienen que esta caracter´ıstica es esencial para poder explicar la
variacio´n de determinadas observaciones a lo largo de la Secuencia de Hubble, como
pueden ser los colores en los discos o las relaciones magnitud-metalicidad. No obstante,
el escenario de fromacio´n de las galaxias enanas se dicutira´ ma´s adelante.
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Siguiendo la misma relacio´n entre el tiempo de colapso y la masa de la galaxia, cabe
esperar que tambie´n var´ıe con la masa de cada cilindro. As´ı, es necesario calcular el
tiempo de colapso en funcio´n del radio galactoce´ntrico. Si asumimos que la densidad
superficial de masa sigue una ley exponencial (tal y como lo hace el brillo), el tiempo
de colapso que va a dar lugar a esa estructura tambie´n tendra´ que seguir una ley
exponencial respecto al radio, de manera que aumente con e´ste.
τcoll(R) = τcexp((R − Rc)/λD) (2.5)
Donde λD es una longitud de escala proporcional a la correspondiente al brillo super-
ficial y Rc es el radio caracter´ıstico en el que se define τc segu´n la ecuacio´n 2.4
La dependencia radial de la tasa de ca´ıda del gas del halo hacia el disco resulta
as´ı una consecuencia de la ley de gravitacio´n y de la distribucio´n de masa de la proto-
galaxia. Esta dependencia conduce al hecho de que las partes interiores de la galaxia se
formen antes y se produzcan los gradientes de abundancias que se observan (Portinari
& Chiosi, 1999).
2.1.2. La tasa de formacio´n estelar
Una de las ventajas de este modelo es que trata de forma realista la formacio´n estelar.
En lugar de suponer una formacio´n estelar dependiente u´nicamente de la densidad
superficial de gas, basada en una ley de Schmidt, asume dicha formacio´n en dos etapas:
primero la formacio´n de nubes de gas molecular y posteriormente la transformacio´n de
las nubes en estrellas. Esto permite el ca´lculo de las dos fases de gas presentes en el
medio interestelar, a la vez que ralentiza el proceso de formacio´n estelar.
De cada regio´n del disco y del halo se obtienen las componentes por separado de gas
difuso, nubes de gas molecular, estrellas de baja masa, estrellas masivas y remanentes.
La separacio´n entre estrellas de baja masa y estrellas masivas la situamos en 4 M⊙
por dos cuestiones distintas: la primera es relativa a la nucleos´ıntesis debido a que las
estrellas de masa menor que 4 M⊙ solamente producen elementos ligeros; y la segunda
es relativa a la interaccio´n con las nubes moleculares, que so´lo se lleva a cabo por
estrellas masivas.
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D + a2cDs2D −D2D (2.10)
dgD
dt
= −µgnD + a′cDs2D +H ′c2D + fgH +WD (2.11)
dcD
dt
= µgnD − (a1 + a2 + a′) cDs2D − (H1 +H2 +H ′) c2D (2.12)
drH
dt
= D1H +D2H −WH (2.13)
drD
dt










[WiD −XiDWD + fgH(XiH −XiD)]
gD + cD
(2.16)
El rango total de masas considerado esta´ comprendido entre 0.1 M⊙ y 100 M⊙ . Los
sub´ındices H y D se corresponden con cantidades calculadas para el halo y para el disco
respectivamente, s1 se refiere a estrellas de baja masa, y s2 a las masivas. Xi son las
fracciones de masa de los elementos que trata el modelo:1H, D, 3He, 4He, 12C, 16O, 14N,
13C, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 40Ca, 56Fe, y los iso´topos ricos en neutrones provenientes del
12C, 16O, 14N y del 13C. Los coeficientes de las ecuaciones y los procesos que controlan
son:
1. Formacio´n estelar por fragmentacio´n esponta´nea de gas en el halo: K1,2g
n
D. En este
estudio se ha tomado n = 1,5
2. Formacio´n de nubes en el disco a partir de gas difuso: µgnD con n= 1,5
3. Formacio´n estelar en el disco por colisiones entre nubes de gas molecular: H1,2c
2
D
4. Restitucio´n de gas difuso por colisiones entre nubes en el disco: H′c2D
5. Formacio´n estelar inducida en el disco por la interaccio´n entre nubes de gas y
estrellas masivas: a1,2cDs2D
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6. Restitucio´n de gas difuso por la formacio´n estelar inducida en el disco: a′cDs2D
7. Formacio´n del disco por acumulacio´n de gas difuso procedente del halo: fgH
Aunque el nu´mero de para´metros es muy alto no todos son realmente para´metros
libres. Por ejemplo, la tasa de ca´ıda de gas del halo al disco: f, esta´ definida por el valor
inverso del tiempo de colapso; y los para´metros K1,2, H1,2 y a1,2 se estiman para cada
regio´n radial a partir de las ecuaciones de Ferrini et al. (1992):
ΨH(t) = (K1 +K2)g
1.5
H (2.17)
ΨD(t) = (H1 +H2)c
2
D + (a1 + a2)cDs2D (2.18)
El resultado del ajuste de todos estos para´metros van a ser factores de proporcio-
nalidad o eficiencias: la probabilidad de formacio´n de nubes, ǫµ; la probabilidad de
colisio´n entre nubes, ǫH ; la probabilidad de interaccio´n de nubes con estrellas masivas
dentro del disco; ǫa; y por u´ltimo, la probabilidad de formacio´n de estrellas dentro del
halo, ǫk.
El te´rmino ǫa describe un proceso exclusivamente local, por lo que no depende de la
zona radial en que se encuentre, y va a tomar un valor constante. Tambie´n se asigna un
valor constante a la formacio´n de estrellas dentro del halo, porque se estima que todos
los halos van a tener la misma probabilidad de formar estrellas por unidad de volumen,
al margen del tipo morfolo´gico de la galaxia en cuestio´n. As´ı pues, el conjunto de
para´metros libres queda reducido a tres valores: El tiempo de colapso, τ - que depende
de la masa total del sistema-, la eficiencia en la formacio´n de nubes, ǫµ y la eficiencia
en la colisio´n entre nubes, ǫH ; e´stas dos u´ltimas, con valores comprendidos entre 0 y 1.
Los distintos valores que pueden tomar ǫµ y ǫH son los que van a dar respuesta al
hecho de que existan galaxias de masas similares con tipos morfolo´gicos distintos (y
consecuentemente formaciones estelares distintas). Es un hecho que la estructura de
las galaxias no esta´ exclusivamente regulada por su potencial gravitatorio, o lo que es
lo mismo, por el valor total de su masa.
2.1.3. La eyeccio´n de elementos
La restitucio´n de materia al medio interestelar queda descrita por los te´rminos:
D1,2;H,D(t) y Wi;H,D(t). El primero corresponde a la tasa de estrellas que mueren en
un tiempo t de cada clase de estrellas y en cada zona, es decir, la fraccio´n de ma-
sa total que abandona la forma estelar en el tiempo t. El segundo es la fraccio´n de
masa, en forma de elemento i, que las estrellas que han muerto en el tiempo t han
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Figura 2.1: La Funcio´n Inicila de Masas (FIM) segu´n distintos autores. A lo largo de todo este trabajo usaremos
la definida por Ferrini et al. (1992), que presenta una pendiente ligeramente mayor para estrellas masivas que la de
Salpeter, y adme´s esta´ definida para estrellas hasta 0.1M⊙ .
El gas enriquecido va a proceder de las estrellas que lo eyectan, bien en forma de
vientos o bien en el momento de morir, ya sea en forma lenta o en forma de supernovas
tipo I y II. La estimacio´n de este enriquecimiento se calcula a trave´s de la funcio´n
inicial de masas (de aqu´ı en adelante FIM), y a trave´s de la matriz de produccio´n, Q.







En la Fig. 2.1 hemos representado las tres Funciones Iniciales de Masas ma´s difun-
didas. La idea original partio´ de Salpeter (1955), que la definio´ como una simple ley de
potencias, desdeM = 0.4M⊙ hasta M=10M⊙ , dejando expl´ıcita la duda sobre el ajuste
para masas mayores. Posteriormente Miller & Scalo (1979) la definieron en tramos de
masas, con una pendiente diferente para cada tramo, llegando hasta M=50M⊙ . Krou-
pa (2001) siguo´ en la idea de la ley de potencias, definiendo los tramos en intervalos
diferente y reajustando los exponentes.
La versio´n de Ferrini et al. (1992) es una funcio´n anal´ıtica, para el tramo compren-
dido entre 0.1 y 100 M⊙ , que presenta una pendiente menor en la zona de estrellas
enanas, para ajustarse luego pra´cticamente a una ley de potencias.
La matriz Q se utiliza para conocer que´ fraccio´n de masa m de una estrella vuelve
al medio interestelar en forma de elemento i. Para su obtencio´n es necesario conocer los
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rendimientos estelares de cada estrella de una masa y una metalicidad determinada,
y los valores de las eyecciones de metales al medio interestelar. Ambos conceptos los
describiremos a continuacio´n.
2.2. Rendimientos Estelares
Llamamos rendimiento estelar de un elemento a la cantidad de ese elemento que ha
sido generado por una estrella y eyectado al medio interestelar. El tipo de elementos
que se producen dentro de una estrellas as´ı como su proporcio´n dependen cr´ıticamente
de dos factores: la masa inicial y la metalicidad (ver Anexo A para cuestiones de
evolucio´n estelar) . Por esta razo´n, el estudio de los rendimientos se hace de forma
separada para estrellas de masa baja e intermedia y para estrellas masivas; y dentro
de cada caso, se calculan en funcio´n de la metalicidad original.
A lo largo de la historia reciente han sido muchos los esfuerzos que se han hecho
para conocer con precisio´n el valor de los rendimientos estelares de cada uno de los dos
grupos de masas.
2.2.1. Rendimientos de estrellas masivas
Para estrellas masivas, el trabajo cla´sico por excelencia, adema´s del ma´s difundido,
es el de Woosley & Weaver (1995), aunque los de Portinari et al. (1998); Meynet &
Maeder (2002); Dray et al. (2003); Maeder et al. (2005) han sido ampliamente utiliza-
dos. Woosley & Weaver (1995) calculan los rendimientos de los elementos ma´s ligeros
que el germanio, para estrellas de masas entre 11 y 40 M⊙ , y metalicidades entre Z=0
y Z=Z⊙ . Tienen en cuenta la nucleos´ıntesis explosiva, y no consideran las estrellas
de masas entre 8 y 11 M⊙ porque consideran que estas estrellas cuando mueren tie-
nen unas capas muy delgadas de elementos pesados y su contribucio´n a la produccio´n
meta´lica es muy pequen˜a. Tampoco incluyen estrellas mayores de 40 M⊙ porque las
consideran objetos muy escasos.
La te´cnica que usan se basa en simular explosiones en estrellas en fase de pre-
su´pernova y estudiar su propagacio´n de forma unidimensional. Para esto dividen la
estrella pre-su´pernova en zonas y calculan las reacciones nucleares que tiene lugar
durante la onda expansiva en cada zona. Cada estrella explota en un determinado punto
de detonacio´n, del que depende la energ´ıa cine´tica final, que estiman como t´ıpicamente
1.2 x 1051 erg. La eleccio´n de la ubicacio´n de este punto es una de las elecciones cr´ıticas
que hay que hacer a la hora de desarrollar el modelo. Como resultado final obtienen la
masa del objeto colapsado, que para estrellas masivas es mayor de lo esperado en un
principio, debido al efecto de la re-implosio´n de elementos pesados (materia que vuelve
a caer al nu´cleo despue´s de haber explotado). Este feno´meno tiene una consecuencia
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inmediata, y es que los rendimientos de elementos pesados de estrellas muy masivas
(M > 30M⊙ ) tiene un valor menor de lo esperado, toda vez que su remanente es
mayor de lo que se cre´ıa inicialmente. As´ı mismo concluyen que la masa final colapsada
depende de la metalicidad, de manera que estrellas menos meta´licas producen objetos
colapsados de mayor masa, porque son estrellas ma´s compactas y sufren menos pe´rdidas
de masa por vientos
La aportacio´n fundamental del trabajo de Portinari et al. (1998) es el ca´lculo de
las eyecciones para estrellas masivas de distintas metalicidades teniendo en cuenta,
en los modelos de evolucio´n estelar, la pe´rdida de masa por vientos y el overshooting
convectivo, incluyendo el efecto de la composicio´n inicial de la estrella. Sus ca´lculos
esta´n basados en las trazas evolutivas del grupo de Padua, que abarca un amplio
espectro de masas y de metalicidades. En su estudio distinguen tres tramos de intervalos
de masa: desde 6 a 9 M⊙ ; de 9 a 120 M⊙ y de 120 M⊙ en adelante. Esta distincio´n la
hacen porque las estrellas entre 6 y 9 M⊙ pra´cticamente no pierden masa por vientos,
mientras que en las estrellas entre 9 y 120 M⊙ la pe´rdida es enorme. De hecho la
dependencia de la pe´rdida de masa con la metalicidad, en estos modelos, es mucho
mayor de lo que hasta el momento se hab´ıa estimado. As´ı, para metalicidad solar, una
estrella que comienza su secuencia principal con 100 M⊙ llega al punto de explosio´n
solamente con 7,16 M⊙ , mientras que si su metalicidad es 50 veces menor, su masa
final puede alcanzar ma´s de 55 M⊙ .
2.2.2. Rendimientos de estrellas de masa baja e intermedia
Para estrellas de masa baja e intermedia el trabajo de Renzini & Voli (1981) ha
sido un cla´sico, y un punto de partida para los posteriores. En la actualidad podr´ıamos
citar ejemplos como Marigo et al. (1996); van den Hoek & Groenewegen (1997); Marigo
(2001); Ventura et al. (2002); Meynet & Maeder (2002); Dray et al. (2003). A estos
ejemplos hay que sumar el de Buell (1997) que ha sido crucial para este trabajo.
Los rendimientos calculados por Buell no hab´ıan sido verificados anteriormente, y sin
embargo han sido obtenidos con bastante detalle, atendiendo a las peculiaridades de
las estrellas de masa baja e intermedia durante la etapa de pulsos te´rmicos (Henry
et al., 1998). Uno de los aspectos de este trabajo es que el ca´lculo se efectu´a para
un amplio espectro de metalicidades y masas, por lo que resulta muy u´til a la hora
de incorporarlo a modelos de evolucio´n qu´ımica. En este trabajo hemos usado una
actualizacio´n de estos rendimientos, que hemos estudiado exhaustivamente, como paso
previo para la calibracio´n del modelo para la V´ıa La´ctea.
El primer paso necesario para su evaluacio´n es la comparacio´n con los rendimientos
de otros autores a trave´s de su comportamiento en un modelo de evolucio´n qu´ımica.
Debido a la abundancia de trabajos a este respecto, y en aras de una mayor claridad,
hemos elegido para el estudio comparativo los de van den Hoek & Groenewegen (1997)
y los de Marigo (2001) por ser los ma´s difundidos, a pesar de su aparente antigu¨edad.
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van den Hoek & Groenewegen (1997) calculan los rendimientos teo´ricos para H, 4He,
12C, 13C, 14N y 16O para estrellas con masas comprendidas entre 0.8 y 8 M⊙ , y valores
de la metalicidad Z = 0.001, 0.004, 0.008, 0.02, y 0.04. Utilizan las trazas evolutivas del
grupo de Ginebra hasta la etapa pre-AGB. A partir de este punto aplican un modelo
sinte´tico de evolucio´n de la fase de pulsos te´rmicos (TP-AGB) para poder seguir con
detalle la pe´rdida de masa y la evolucio´n qu´ımica hasta el final de la rama asinto´tica.
Marigo (2001) ha utilizado las trazas evolutivas del grupo de Padua desde la fase de
secuencia principal hasta el final de la fase AGB. Las diferencias con el trabajo de van
den Hoek & Groenewegen (1997) son debidas al diferente tratamiento de la conveccio´n
en los bordes de las capas interiores, la pe´rdida de masa, los feno´menos de dragado y
el HBB.
2.2.3. Rendimientos de Buell para estrellas de masa baja e intermedia
Los rendimientos estelares de Buell (1997) (en adelante, BU) han sido calculados
para metalicidades: log(Z/zsun) = −0.2,−0.1, 0.0,+0.1, y +0.2, o lo que es lo mismo,
para valores de Z = 0.0126, 0.0159, 0.02, 0.025, y0.0317, y para masas estelares com-
prendidas entre 0.8 y 8 M⊙ . La tabla completa de valores se presenta en el Anexo B,
aunque debido a su importancia, los resultados para los elementos 12C, 13C, 14N y 16O
los hemos representado en la Fig. 2.2
Tal y como se ve en la figura, el rendimiento de carbono es aproximadamente cero
para estrellas de muy baja masa, que no sufren episodios de tercer dragado. Cuando
decrece la metalicidad, la produccio´n de carbono comienza a darse en estrellas de masa
menor, porque los eventos de tercer dragado (ver Anexo A para cuestiones de evolucio´n
estelar) tienen lugar en estrellas menores para menores metalicidades. La ca´ıda abrupta
en el rendimiento se produce para estrellas cuya masa es suficiente como para llevar a
cabo el HBB, de forma que el carbono de la envoltura se transforma en nitro´geno, y
por tanto disminuye. El rendimiento de 14N tiene un ma´ximo local entre 3.5 y 5 M⊙ ,
a continuacio´n decrece ligeramente para crecer despue´s en funcio´n de la masa estelar.
La mayor produccio´n de nitro´geno se debe principalmente a las estrellas intermedias
porque los feno´menos de segundo dragado y HBB so´lo tienen lugar para estrellas con
masas comprendidas entre 3.5 y 8 M⊙ . El nitro´geno generado por valores de masas
menores es debido a los feno´menos de primer dragado.
El proceso de HBB produce luminosidades ma´s altas, radios ma´s grandes y la tasa
de pe´rdida de masa es mayor que en el caso de estrellas que no sufren dicho proceso.
Como consecuencia directa de esto, las estrellas que llevan a cabo el HBB tienen me-
nor tiempo de vida en la etapa TP-AGB, y por tanto menor nu´mero de feno´menos de
tercer dragado, por lo que no transportan tanto carbono hacia la superficie que poste-
riormente pueda convertirse en nitro´geno primario. El ma´ximo local entre 3.5 y 5 M⊙
se presenta donde comienza la produccio´n de nitro´geno por el HBB. Las estrellas con
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Figura 2.2: Rendimientos totales para 12C, 13C, 14N and 16O producidos por estrellas de masa baja o intermedia
para diferentes metalicidades, siguiendo el valor marcado en el panel d), expresadas como log(Z/Z⊙)
masas menores de este ma´ximo presentan vidas hasta 10 veces mayores que aquellas
que esta´n por encima del ma´ximo. El rendimiento del 13C tiene un ma´ximo en torno a
∼ 4-5 M⊙ a pesar de que este elemento se produce en cantidades bajas para estrellas
de masas mayores que 5 o 6 M⊙ , y generalmente de forma primaria. Para el
16O el
rendimiento es negativo para todas las estrellas de masa baja e intermedia.
Hemos comparado estos rendimientos con los publicados por van den Hoek & Groe-
newegen (1997,en adelante VG) y por Marigo (2001,en adelante MA) para poner de
manifiesto las diferencias entre estos tres conjuntos y analizar sus comportamientos en
el modelo de evolucio´n qu´ımica. Los rendimientos de BU han sido calculados para cinco
valores de la metalicidad, como se ha indicado previamente; los de MA esta´n calculados
para valores de Z = 0.004, 0.008 y 0.02, y los de VG tienen los mismos valores que
los de MA adema´s de Z = 0.001 y 0.04. Por su importancia histo´rica, tambie´n hemos
incluido los de Renzini & Voli (1981,en adelante RV). Los obtenidos por Ventura et al.
(2002,en adelante VE), y por Dray et al. (2003,en adelante DR) los presentamos en la
misma figura, como comparacio´n, a pesar de que no los hemos incluido en el ca´lculo del
modelo de evolucio´n qu´ımica. El motivo es que estos dos u´ltimos se basan en te´cnicas
muy precisas de evolucio´n estelar, por lo que los intervalos de masa y metalicidad en
los que se han calculado dichos rendimientos no son lo suficientemente amplios.
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Figura 2.3: Rendimientos de 12C, 13C, 14N y 16O para metalicidad solar. La identificacio´n de cada autor o autores
viene dada en el panel d)
En la Fig. 2.3 presentamos los rendimientos de todos estos autores para la meta-
licidad solar. En el panel referente al 12C se pone de manifiesto que los rendimientos
de RV (modelo con α = 1.50 y η = 0.33 de su tabla 3d) tienen una sobreproduccio´n
de carbono. Los rendimientos de MA (modelos con α = 2) son similares a los de BU,
con la salvedad de que se obtienen solamente para estrellas hasta 5 M⊙ , por lo que se
detienen en los valores a partir de los cuales los rendimientos de BU comienzan a ser
negativos. El efecto final es que los rendimientos de MA, cuando se integran a lo largo
de todos los valores de masas estelares, producen valores ma´s altos. Los valores de VG
(modelo esta´ndar recomendado por los autores: abundancia solar, ηAGB = 4 y mHBB =
0.8 M⊙ ) son menores para masas M¡4 M⊙ , pero son mayores para M¿4 M⊙ , cuando
los rendimientos de BU se vuelven negativos.
El conjunto de DR muestra un comportamiento similar a BU, MA y VG, con un
ma´ximo pronunciado aproximadamente en 3 M⊙ para el
12C a pesar de que el valor
es algo ma´s pequen˜o que el obtenido por BU y MA. Por su parte, VE so´lo da valores
para masas mayores de 3.5 M⊙ , aunque su comportamiento para valores posteriores a
4 M⊙ son similares a los de BU, con valores negativos y decrecientes conforme aumenta
la masa.
Las masas que tienen estos valores negativos coinciden con la mayor produccio´n de
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nitro´geno. De nuevo, los rendimientos de RV presentan un valor exageradamente alto
para el 14N, porque en sus ca´lculos mantienen el HBB durante un tiempo muy largo.
En los modelos de BU, con temperaturas ma´s altas que los de RV, la duracio´n del
HBB es aproximadamente una de´cima parte, y la consecuencia es que BU transforma
menos ox´ıgeno en nitro´geno. Los rendimientos de VE son los u´nicos que no manifiestan
la subida para masas M¿4M⊙ , mientras que el comportamiento de MA y DR sigue
una tendencia similar, aumentando la pendiente a partir de 4 M⊙ , aunque no llegan a
formar el ma´ximo que se aprecia en los rendimientos de BU. Una posible explicacio´n es
que los autores han calculado sus modelos para unos intervalos de masa suficientemente
anchos como para que el ma´ximo pudiera estar entre dos valores consecutivos de la
masa.
En esta figura se muestran los rendimientos totales de los elementos, aunque en el
caso del nitro´geno es importante conocer que´ proporcio´n de primario y secundario se
genera. Este tema es complejo y requiere una seccio´n aparte, por lo que lo discutiremos
ma´s adelante.
En el caso del 13C las diferencias entre los distintos autores es menor: RV, BU, MA
e incluso DR muestran un ma´ximo en torno a masa entre 4 y 5 M⊙ , mientras que los
resultados de VG y VE son pequen˜os y sin ma´ximo. Por u´ltimo, para el 16O todos los
autores presentan valores negativos a partir de 4 M⊙ , como cabe esperar debido a la
produccio´n de nitro´geno en el ciclo CNO.
Quisie´ramos poner de manifiesto que el que los ma´ximos no aparezcan en algunos
autores y s´ı lo hagan en el conjunto de BU, puede ser debido a que sus intervalos de
masas son mayores, por lo que el comportamiento que tienen las estrellas entre 4 y
5 M⊙ puede pasar desapercibido. En las gra´ficas, so´lo hemos podido interpolar entre
los valores que se han publicado, de forma que si hubiera un ma´ximo entre los dos
extremos de la interpolacio´n, se habr´ıa perdido. La consecuencia posterior es que los
rendimientos integrados a lo largo de la FIM podr´ıan aportar valores distintos a los
reales.
Todas estas diferencias se manifestara´n a la hora de calcular la evolucio´n qu´ımica de
una galaxia, como veremos ma´s adelante. S´ı quisie´ramos remarcar que las discrepancias
entre los rendimientos de BU y el resto de autores son mı´nimas para los conjuntos
calculados u´ltimamente con te´cnicas ma´s sofisticadas, en los valores de masas que los
autores proporcionan. La ventaja que aportan los rendimientos de BU es que, al ser su
ca´lculo un proceso ma´s sencillo, se puede obtener un espectro muy amplio de masas y
metalicidades, en el que aparecen las peculiaridades de todas las masas a lo largo de
toda la evolucio´n estelar.
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Y es un elemento primario respecto a X
Figura 2.4: Representacio´n esquema´tica de la diferencia de abundancia relativa (X/Y) entre un elemento primario y
otro secundario
Elementos primarios y secundarios
Durante el proceso de generacio´n de elementos se pueden emplear elementos proge-
nitores que hayan sido generados por la estrella en procesos previos, o bien que este´n
presentes en la estrella desde su origen, debido a su metalicidad inicial. Por este origen,
los elementos generados pueden ser de dos tipos: primarios y secundarios:
Un elemento es primario si se produce como s´ıntesis directa del hidro´geno, aunque
se haya pasado por elementos intermedios, por lo que su produccio´n no depende
de la concentracio´n inicial de otros elementos (”semillas”)
Un elemento es secundario si su produccio´n depende de la existencia de una semilla
de un elemento distinto al hidro´geno en la concentracio´n inicial, de forma que
cua´nto mayor sea la concentracio´n de la semilla mayor sera´ la produccio´n del
elemento en cuestio´n.
Como consecuencia directa de estas definiciones se deduce que si un elemento es
primario, su evolucio´n no depende de ningu´n componente original de la estrella, de
forma que si se representa la abundancia relativa de este elemento frente a la metali-
cidad, la gra´fica ha de mostrar pendiente plana. En caso contrario, si el elemento es
secundario, la pendiente sera´ positiva, porque su abundancia sera´ mayor cuanto mayor
sea la abundancia de la semilla. En la Fig. 2.4 se representa de forma esquema´tica
ambos casos.
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Aparentemente distinguir un elemento primario de uno secundario es muy sencillo,
pero por desgracia pueden producirse efectos que hacen que se confundan uno y otro.
Un elemento puede ser primario y tener un comportamiento secundario: Se sabe que
las estrellas tienen una produccio´n de elementos que cambia con la metalicidad. Por
ejemplo, las estrellas de mayor metalicidad tienen sus procesos evolutivos ma´s acentua-
dos: pierden ma´s masa por vientos, sintetizan ma´s carbono y menos ox´ıgeno y viven
menos. Por eso, cuando la abundancia del medio interestelar aumenta y se generan
estrellas ma´s meta´licas, la produccio´n de carbono por unidad de masa estelar aumenta
y esto se refleja en la gra´fica de abundancia relativa (similar a la Fig. 2.4) con pendiente
positiva: a mayor valor de la metalicidad mayor valor de la abundancia de carbono.
Es decir, presenta un comportamiento secundario sin que su generacio´n dependa de
ninguna semilla.
Tambie´n podemos tener el caso contrario: elementos secundarios que presentan una
gra´fica de pendiente casi nula. Este caso se da cuando la produccio´n secundaria se
debe a estrellas de masa intermedia, que eyectan materia al medio interestelar con un
cierto retraso, debido a que evolucionan ma´s lentamente que las ma´s masivas. Al hacer
una produccio´n progresiva y retrasada se puede conseguir una gra´fica de abundancias
relativas de pendiente pra´cticamente cero. (Skillman et al., 1997; van Zee et al., 1998a;
Pilyugin et al., 2003; Tosi, 2007)
El aspecto diferencial ma´s importante de los rendimientos de BU esta´ en el ca´lculo
que hace de las componentes primaria y secundaria del nitro´geno. Con objeto de com-
pararlas con otros autores, hemos elegido los rendimientos de VG y MA exclusivamente,
dejando a parte los de DR y VE, que dan de forma conjunta ambas componentes. En
la Fig. 2.5 presentamos la fraccio´n de nitro´geno primario (NP) para los tres conjuntos
de datos. En el panel a) se muestra la proporcio´n de NP para abundancia solar; en
el panel b, c y d se presentan los autores de forma separada, comparando sus propios
datos entre metalicidad solar y subsolar. Todos ellos tienen un comportamiento simi-
lar, con un ma´ximo para masas solares entre 3.5 y 4 M⊙, y con valores ma´s altos para
metalicidades ma´s bajas.
Llegado a este punto debemos aclarar ciertos aspectos sobre las componentes del
nitro´geno. La u´nica diferencia entre el nitro´geno primario y secundario (NP y NS)
estriba en el origen del a´tomo de carbono que lo va a generar. Aunque la idea es apa-
rentemente clara, no resulta fa´cil separar el ca´lculo de ambas componentes, y de hecho
los modelos de VG no lo hacen. Estos autores, no obstante, dan sus datos para cada
fase de la evolucio´n estelar, por lo que si consideramos que todo el nitro´geno generado
durante la etapa AGB es primario, cerca del 90% de todo el nitro´geno eyectado va a ser
NP. Esto se asume generalmente cuando se usan estos rendimientos por otros autores,
a pesar de que lleva a una sobreproduccio´n de NP. Esta hipo´tesis la llamaremos te´cnica
AGB.
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Figura 2.5: Fraccio´n de NP respecto al nitro´geno total para los diferentes autores: BU, VG y MA. En el panel a)
se muestra la comparacio´n de los tres conjuntos para el valor solar de la metalicidad. En los paneles b), c), y d) se
representan los datos de cada autor para dos valores de la metalicidad: subsolar y solar.
Volviendo de nuevo a la definicio´n: NS procede de la combustio´n de carbono que
estaba inicialmente en la estrella. Si una fraccio´n de este carbono se quema en la fase
AGB dara´ lugar a NS, porque no todo el 12C que estaba originalmente en la estrella
se quema antes de la fase AGB. Tomaremos como ejemplo una estrella de 4 M⊙ y
abundancia solar: su composicio´n inicial de 12C sera´:
X(12C) = 0.28× 10−2
por lo que la masa inicial de 12C sera´:
m(12C) = 4M⊙X(
12C) = 1.12× 10−2M⊙
El rendimiento previo a la fase AGB de 12C (segu´n la tabla 17, abundancia solar,
ηAGB = 4 y mHBB = 0.8 M⊙), es
y12Cpre = 0.300× 10−4
de manera que la masa de este elemento presente en la estrella antes de empezar la
fase AGB es:
M(12C) = y12CpreMini +MfinX(
12C) (2.20)
donde Mfin es la masa de la estrella al final de la etapa previa a la AGB: 3.95 M⊙ . Por
tanto hay una masa aproximada de 1.118 x 10−2 M⊙ de
12C, del cual
MfinX(
12C) ≈ 1.102× 10−2M⊙
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Figura 2.6: En el panel a) se representa la dependencia de los rendimientos integrados de 14N producidos por estrellas
de masa baja e intermedia, para los tres conjuntos de rendimientos tratados. b) Cociente entre 14N primario y 14N
total. Hemos representado las dos posibles te´cnicas de ca´lculo para obtener la componente primaria en el caso de VG:
con l´ınea continua, el me´todo r y con l´ınea discontinua el me´todo AGB.
corresponde a carbono original. Esto implica que queda parte del carbono inicial
para formar nitro´geno, por lo que efectivamente habra´ una componente de NS generada
durante la fase AGB. Para poder calcular esta componente, definimos la fraccio´n r =
NS/14N. Teniendo en cuenta que NS requiere carbono original como semilla, podemos







Este me´todo de ca´lculo (que en adelante llamaremos me´todo r) solamente se puede
aplicar a estrellas que sufran HBB y produzcan NP, es decir, aquellas cuya masa del
nu´cleo antes de la fase HBB sea mayor de 0.8 M⊙ , generalmente, estrellas con M >
3.5-4 M⊙ . De otra forma, todo el nitro´geno formado en la fase AGB sera´ secundario.
El NP que se muestra en la Fig. 2.5, para los rendimientos de VG, se ha calculado de
esta manera.
Hemos calculado el valor de los rendimientos integrados correspondientes a una po-
blacio´n estelar simple, para el 14N en funcio´n de la metalicidad. Los hemos comparado
con los de MA y VG con las dos te´cnicas: AGB y r, y se presentan en la Fig. 2.6. En el
panel a) se muestra el valor del rendimiento de nitro´geno total, mientras que en el b)
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aparece el cociente NP/14N. En el caso del nitro´geno total, los valores obtenidos con
lo rendimientos de BU esta´n entre medias de los otros dos autores, y todos ellos mani-
fiestan una dependencia positiva con la metalicidad, mientras que la dependencia del
cociente NP/14N es inversa, como debe ser (esto es, la componente secundaria aumenta
con la metalicidad). Esto se explica fa´cilmente: las estrellas de baja metalicidad tienen
radios menores y requieren ma´s tiempo para alcanzar supervientos, por lo que disponen
de ma´s tiempo para llevar a cabo terceros dragados que la estrellas de metalicidad so-
lar. Consecuentemente, tienen ma´s 12C de nueva generacio´n en sus envolturas y pueden
producir ma´s NP, a la par que tienen menos 12C original disponible para fabricar NS.
Para el caso VG con la te´cnica r, el valor del cociente es pra´cticamente constante cuan-
do la metalicidad pasa de un valor de 0.01, aumentando dra´sticamente para valores
menores. Si se calcula con la te´cnica AGB los resultados son claramente exagerados,
tal y como se ve en la figura. Estos resultados pueden indicar que el nitro´geno primario
aparece en el medio interestelar en diferente escala de tiempo, dependiendo del valor
de Z.
2.3. Rendimientos de hierro: Tasas de Supernovas tipo I
Uno de los elementos que se usan para la comparacio´n de abundancias e ı´ndices
de metalicidad es el hierro, por lo que la abundancia de este elemento ha de estar
calculada con la mayor precisio´n posible. En caso contrario, las conclusiones sobre las
abundancias de los elementos comparados con e´l ser´ıan claramente inciertas.
La principal fuente de produccio´n de hierro esta´ en las explosiones de estrellas
supernovas de tipo Ia (SNIa), y para conocer la cantidad total de hierro generado y
expulsado es preciso conocer cua´nto hierro se origina en cada SNIa y que´ cantidad de
SNIa se producen para una determinada masa en estrellas, o lo que es lo mismo, la
tasa de SNIa.
La primera de las cuestiones la hemos resuelto tomando los rendimientos para SNIa
calculados por Iwamoto et al. (1999) y Branch & Nomoto (1986), que son comu´nmente
aceptados. Los distintos me´todos para calcular las tasas de SNIa muestran, sin embar-
go diferencias mayores de lo que ser´ıa deseable. Nosotros hemos usado tres me´todos
distintos: el ma´s cla´sico (Matteucci & Greggio, 1986; Ferrini & Poggianti, 1993), el
calculado por Tornambe (1989), y el ma´s reciente de Ruiz-Lapuente et al. (2000), que
en adelante nombraremos como MAT, TOR y RL respectivamente.
Los primeros calculan la tasa de SNIa solamente a trave´s de la FIM. El me´todo
esta´ claramente descrito en sus trabajos, y someramente se podr´ıa explicar de la si-
guiente forma: una proporcio´n de las masas estelares dentro de un rango [Mmin −Mmax]
va a estar en forma de sistemas binarios, y una fraccio´n de ellos va a desarrollar SNIa.
Basa´ndonos en esta idea, se calcula una funcio´n de masa de la estrella secundaria (la
menos masiva de las dos) a partir de la original. En este caso la tasa de SNIa depende
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de la proporcio´n de estrellas binarias que se hayan formado, que definimos como un
para´metro ajustable α, y del nu´mero de estrellas secundarias que mueran en cada paso
de tiempo. Por tanto la escala de tiempo en la que va a aparecer el hierro depende de
la vida media de estas estrellas secundarias.
Realmente, estas escalas de tiempo no dependen u´nicamente de las vidas medias de
las estrellas secundarias, sino que hay otros procesos que participan en la transforma-
cio´n de un sistema binario en una SNIa. Hay que considerar el efecto de la distancia
entre las dos componentes, las velocidades orbitales, y otros para´metros para poder
estimar el tiempo que va a tardar el sistema en explotar. Tornambe (1989) realizo´ los
ca´lculos para varias combinaciones posibles de escenarios que fueran a dar lugar a SNIa
(doble degeneracio´n, degeneracio´n simple,...) obteniendo una tasa de SNIa, normali-
zada a un valor de 1 M⊙, en funcio´n del tiempo. Todas las hipo´tesis de trabajo y los
procesos f´ısicos estudiados esta´n claramente detallados en su trabajo. U´nicamente es
necesario tomar la funcio´n final y multiplicarla por el nu´mero de sistemas binarios,
evitando el ca´lculo de las FIM de la componente primaria y secundaria, necesarios en
el primer caso, para obtener la tasa final de SNIa.
Una te´cnica similar ha sido desarrollada por Ruiz-Lapuente et al. (2000), para obte-
ner la evolucio´n temporal de la tasa de SNIa para una poblacio´n estelar simple de 1 M⊙
asumiendo distintos escenarios y posibilidades de suceso. De esta manera, para cada
paso de tiempo hemos de multiplicar dicha tasa por la masa en forma estelar que tenga
el sistema. Esta evolucio´n, en forma de tabla tuvieron la amabilidad de aporta´rnosla
en comunicacio´n privada.
Estas tres te´cnicas distintas afectan solamente a la produccio´n de hierro y son inde-
pendientes de los rendimientos de otros elementos que se este´n considerando. Esto nos
permite usar un u´nico conjunto de rendimientos para su comparacio´n, y hemos elegido
el conjunto BU. No obstante, cuando comparemos los resultados de nitro´geno frente a
hierro lo haremos con todas las combinaciones posibles.
2.4. Eyecciones
De cara a poder calcular la matriz de produccio´n y posteriormente el modelo de
evolucio´n qu´ımica, debemos calcular la cantidad de material eyectado al medio interes-
telar en todo el rango de masas, por lo que debemos unir el conjunto de rendimientos
de estrellas de masa baja e intermedia con el de estrellas masivas. Para estas u´ltimas
hemos elegido los rendimientos de Woosley & Weaver (1995) (en adelante WW), y los
de Portinari et al. (1998) (en adelante PCB). En la literatura hay gran cantidad de
trabajos con otros rendimientos de estrellas masivas, por lo que hemos preferido res-
tringirlos a estos dos grupos.Para mantener la coherencia en las te´cnicas y las trazas
evolutivas usadas por cada uno de los autores hemos combinado los rendimientos en
tres parejas: BU-WW, VG-WW y MA-PCB, que por simplicidad llamaremos BU, VG
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y MA.
La diferencia entre rendimientos y eyecciones es que mientras que los primeros se
refieren a la cantidad de un elemento creado nuevo y eyectado al medio, el segundo
computa la totalidad del elemento, ya estuviera inicialmente en la estrella o fuera de
nueva generacio´n. Un rendimiento puede ser negativo, si la estrella transforma ma´s ele-
mento del que crea, pero una eyeccio´n nunca puede ser negativa, en todo caso sera´ cero.
La relacio´n entre rendimientos y eyecciones (Tinsley, 1980) es:
Ei = Yi + (Mini −Mrem)Xi (2.22)
donde Ei es la masa eyectada del elemento i, Yi es el valor del rendimiento del
mismo elemento, Mini es la masa inicial de la estrella, Mrem es la masa remanente de
la estrella y Xi es la abundancia original del elemento i. Los resultados publicados
por WW y PCB ya esta´n en forma de eyecciones, mientras que los de BU, MA y
VG han de ser transformados. segu´n la ecuacio´n 2.22 . Un problema que aparece
a la hora de unir un conjunto con otro es que los autores de cada uno han elegido
valores distintos de la metalicidad, como es el caso de BU y VG respecto a WW, por
lo que ha sido necesario interpolar unos u otros. Nosotros hemos optado por adaptar
los rendimientos de estrellas masivas porque sus variaciones respecto a la metalicidad
son ma´s suaves. Por ejemplo, en el caso de BU tenemos rendimientos para Z = 0.0159,
y hemos interpolado los valores de WW entre Z = 0.1 Z⊙ y Z = Z⊙ para el dicho
valor de Z. Cuando se trata de valores suprasolares, como WW no aporta datos para
estrellas ricas en metales, es necesario extrapolar para poder usar los valores de BU
Z = 0.025 y Z = 0.0317. Para el caso VG tambie´n ha sido necesario interpolar y
extrapolar para obtener los valores de Z = 0.001 y Z = 0.04. En el caso de unir MA con
PCB el problema se minimiza, porque ambos esta´n calculado para el mismo conjunto
de abundancias, a pesar de que MA no aporta datos para los valores ma´s bajos del
grupo de Padua, Z = 0.0004. En este caso hemos analizado si la tendencia en Z es
clara y continua, y como e´sto no ocurre en el caso del 14N, hemos preferido tomar la
metalicidad inferior para MA junto con las tablas de PCB de valor Z = 0.0004. Con
esta operacio´n obtenemos tres conjuntos completos en metalicidad y rango de masas
para las eyecciones de elementos, que presentamos en el Anexo II, y que llevamos a la
matriz de produccio´n para su posterior uso en el modelo de evolucio´n qu´ımica.
2.5. La Matriz de Produccio´n
La primera definicio´n de matriz de produccio´n se debe a Talbot & Arnett (1973).
Llamaron Rim a la fraccio´n de estrella de masa m que vuelve al medio interestelar en
forma de especie i. La fraccio´n devuelta debe de depender de la metalicidad inicial,
expresaron:




La matriz de produccio´n de una estrella Qmi,j indica la fraccio´n de estrella de masa
m inicialmente en forma de especie j que se ha transformado y eyectado en forma de
especie i. Es una funcio´n dependiente de la masa inicial de la estrella.
Si se considera una generacio´n de estrellas con una funcio´n inicial de masas Φ(m),
los elementos de la matriz de produccio´n de la generacio´n deben de ser multiplicados





A partir de estas definiciones podemos derivar magnitudes de uso frecuente, como:





pi: Rendimiento estelar de la especie i. Definido por Tinsley (1980) como la fraccio´n






uii: Fraccio´n de masa eyectada que no ha sido procesada por la estrella
uii = qii (2.27)
Producto primario: Es un producto que tiene como progenitor 1H y/o 4He.
Posteriormente a la formulacio´n de Talbot y Arnet se han ido an˜adiendo elementos
segu´n unos autores u otros. Nosotros hemos optado por los que completaron Ferrini et
al. (1992). Estos elementos son, por orden:
1H, D, 3He, 4He, 12C, 16O, 14N, 13C, nr, 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 40Ca, 56Fe
Por el te´rmino nr nos referimos a los iso´topos ricos en neutrones sintetizados durante la
combustio´n del 4He, a saber, 18O, 22Ne, y 25Mg dentro de nu´cleo de CO. En definitiva,
queda una matriz de 15 filas y 15 columnas en la que el elemento de la fila i y columna
j representa a la masa del elemento j que se ha transformado en elemento i. Como no
hay ningu´n elemento que genere otro ma´s ligero que e´l, la matriz Q queda triangular.
Las relaciones entre los elementos que hemos supuesto han sido las calculadas por
Portinari et al. (1998) y por Ferrini et al. (1992), excepto la parte correspondiente al
3He que se debe a una versio´n posterior de Galli et al. (1995) y Galli et al. (2001).
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Adema´s hemos dividido la matriz en dos matrices independientes. La primera es la
correspondiente a la evolucio´n de las estrellas tomadas de forma individual, incluyendo
la eyeccio´n por vientos y la posterior explosio´n como supernovas del tipo II, y la segunda
es la producida por las supernovas tipo Ia, debido a estrellas binarias. Esta divisio´n
no se ha hecho de forma caprichosa, sino atendiendo al hecho de que los rendimientos
estelares calculados que vamos a usar se han obtenidos separados de esta manera.
2.5.1. Matriz de eyeccio´n por vientos y SNII
Para calcular lo que vale cada elemento de esta matriz definiremos previamente las
magnitudes que intervienen en le ca´lculo (Portinari et al., 1998):





q3: Fraccio´n de masa involucrada en la conversio´n de
3He original en elementos ma´s
pesados. Inicialmente se utilizaban las relaciones de Talbot & Arnett (1973), pero
estas han sido posteriormente superadas por mejoras sucesivas. En este trabajo




1 m ≤ 5
1.85− 0.17m 5 < m ≤ 8
0.33 + 0.02m 8 < m ≤ 15
0.525 + 0.007m 15 < m ≤ 25
0.63 + 2.88× 10−3m 25 < m ≤ 50
0.73 + 8× 10−4m m > 50
(2.29)
ω3 : Masa de
3He sintetizado nuevo y eyectado. Al igual que en el caso anterior,




7.79− 3.47m 0.8 ≤ m < 2
1.74− 0.443m 2 ≤ m < 3
0.753− 0.115m 3 ≤ m < 5





q4: Fraccio´n de masa involucrada en la produccio´n de
4He. Si aceptamos la idea
de que todo el hidro´geno no procesado se eyecta, esto quiere decir que:
EH = (1− q4)XM (2.31)
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donde EH es la cantidad de H eyectado. Hemos multiplicado por M porque q4





Hay que destacar que q4 no es la masa del nu´cleo de He, porque si fuera as´ı se
estar´ıan despreciando feno´menos como la variacio´n de la masa del nu´cleo con la
evolucio´n, los dragados y las pe´rdidas por vientos. Por eso se ha deducido de los
valores eyectados, que son el producto mensurable de estos efectos.
qc: Es la fraccio´n de masa involucrada en la formacio´n de
12C, 16O y otras especies
ma´s pesadas. Igual que ocurre en el caso del He, no podemos poner directamente
que qc es el cociente entre la masa del nu´cleo de CO y la masa total: no es una
fraccio´n constante a lo largo de la evolucio´n y no se tendr´ıa en cuenta los efectos
de las fases de dragado. Por eso, es mejor recurrir a la expresio´n de la eyeccio´n y
despejar convenientemente. ∑
QijXjM = EM












ωC : Toda la fraccio´n de masa que ha sido procesada en la combustio´n del He y ha
sido eyectada. Es decir, es la produccio´n meta´lica nueva eyectada.
ωC = qc − d (2.34)
qNS: Fraccio´n de masa involucrada en la produccio´n de nitro´geno secundario.
Para estrellas masivas, todo el nitro´geno eyectado es secundario, mientras que
para las estrellas de masa baja e intermedia, es decir, M¡8M⊙ , se procede de
forma separada a calcular la eyeccio´n de nitro´geno primario y secundario.(Nos
referiremos a ellos como 14NP y 14NS respectivamente). Procediendo como en los
casos anteriores:










qC13S: Masa involucrada en la transformacio´n de
12C en 13C debido al ciclo CNO.
(qC13S − qNS)XC + (1− qNS)XC13 =
EC13S
M








XN : Abundancia de
14N sintetizado con ωC debido a la combustio´n de la envoltura
de estrellas de masa intermedia, aplicado al 14N





M(X + Y )ωC
(2.37)
XC13: Abundancia de
13C sintetizado con ωC debido a la combustio´n de la envol-
tura en estrellas de masa intermedia, aplicado al 13C primario
XC13 =
EC13P
M(X + Y )ωC
(2.38)
XC : Abundancia de
12C sintetizado a partir de ωC












16O sintetizado nuevo a partir de ωC
XO =
EO






XNe, XMg, XSi, XS, XCa, XFe: Se obtienen de forma similar:











A partir de estas definiciones podemos construir los distintos elementos de la ma-
triz de produccio´n (ma´s frecuentemente llamada Matriz Q). La forma ma´s sencilla de
explicar la obtencio´n de los elementos es atendiendo al producto final y no al inicial;
es decir, explicar los elementos por filas en lugar de por columnas.
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Hidro´geno: Siguiendo el modelo de Talbot & Arnett (1973) partimos de la idea de
que una fraccio´n q4 de la masa inicial de hidro´geno es procesada por combustio´n,
una fraccio´n ω3 se transforma en
3He y que una fraccio´n 1− q4 − ω3 queda sin
procesar. Como suponemos que en la remanente no queda H, todo lo no procesado
se eyecta. As´ı obtenemos el te´rmino Q11
Q11 = 1− q4 − ω3 (2.42)
Hay que tener en cuenta que la combustio´n de una masa m de deuterio trans-
forma´ndose en 3He requiere la destruccio´n de una masa m/2 de hidro´geno, de la





Deuterio: No es el producto final de ninguna transformacio´n, porque solamente
se consume. Por eso, todos los elementos de la fila 2 tienen que ser nulos
Q2i = 0 (2.44)
Helio 3: La cantidad de 3He que se ha producido como transformacio´n de H
sera´ la correspondiente al te´rmino ω3 y la parte que no se ha transformado y ha
sido eyectada sera´ toda el que no haya sido procesada, porque la remanente no
contiene 3He.
Q31 = ω3 (2.45)
Q33 = 1− q3 (2.46)
Para saber cua´l es la cantidad de 3He que se genera por la destruccio´n del deuterio,
haremos el razonamiento siguiente: si todo el deuterio se transforma en 3He, la
masa de 3He aumentara´ como 3/2 de la masa inicial de deuterio. Puesto que todo
el deuterio interior a q3 se transforma, la fraccio´n de






Helio 4: Se transforma a trave´s del hidro´geno en el nu´cleo de 4He (q4) y poste-
riormente se reprocesa para formar carbono y nitro´geno en el nu´cleo de CO (qc).
El 4He sobrante se eyecta. El te´rmino correspondiente al 4He sintetizado nuevo y
eyectado es
Q41 = q4 − qC (2.48)
Y el te´rmino de 4He original, no procesado y eyectado es:
Q44 = 1− qC (2.49)
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La parte proveniente de la transformacio´n de 3He en 4He sera´ la involucrada en
la produccio´n de 3He menos la que queda para la combustio´n de 4He:
Q43 = q3 − qC (2.50)
Y por u´ltimo el te´rmino de la transformacio´n de deuterio en 4He sera´ similar al
correspondiente a la transformacio´n de deuterio en 3He, cambiando el te´rmino




(q3 − qC) (2.51)
Carbono 12: El 12C se transforma en 13C y posteriormente en 14N dentro de
qC13S. El
12C original, no sintetizado nuevo, que se eyecta es:
Q55 = 1− qC13S (2.52)
El 12C sintetizado nuevo dentro de ωC y eyectado se calcula como la proporcio´n
de 12C de la produccio´n meta´lica.
Q51 = Q52 = Q53 = Q54 = XCωC (2.53)
Ox´ıgeno 16: El ox´ıgeno no procesado y eyectado sera´ el que no quede dentro de
qNS, esto es:
Q66 = 1− qNS (2.54)
Y de la misma manera que ocurre para el 12C, el sintetizado nuevo dentro de ωC
sera´:
Q61 = Q62 = Q63 = Q64 = XOωC (2.55)
Nitro´geno 14: El u´nico nitro´geno no procesado que puede ser expulsado es el
que esta´ fuera de la regio´n de combustio´n, qC . El
14N secundario se sintetiza a
partir del 12C, del 16O, y del 13C. Como no hay razo´n en contra, supondremos que
intervienen en la misma proporcio´n que su abundancia original, de manera que
Q75 = Q76 = Q78:
Q75 = Q76 = Q78 = qNS − qC (2.56)
Al igual que en los casos anteriores, el 14N sintetizado dentro de ωC es:
Q71 = Q72 = Q73 = Q74 = XNωC (2.57)
Carbono 13: Se transforma en nitro´geno dentro de qNS, de manera que el u´nico
que puede ser eyectado sin transformacio´n alguna tiene que ser:
Q88 = 1− qNS (2.58)
El 13C solamente se sintetiza a partir del 12C, y la parte que se eyectara´ sera´ la
que no vaya a ser transformada en otros elementos (dentro, claro esta´, de qNS):
Q85 = qC13S − qNS (2.59)
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Y como en casos anteriores
Q81 = Q82 = Q83 = Q84 = XC13ωC (2.60)
Iso´topos ricos en neutrones, nr: Llamamos as´ı al grueso de iso´topos sintetiza-
dos durante la combustio´n de 4He, 16O, 22Ne, 25Mg,..., dentro de qC que son ricos
en neutrones. Todos estos iso´topos son eyectados porque no participan en ninguna
reaccio´n.
Q99 = 1− d (2.61)
Q95 = Q96 = Q97 = Q98 = ωC (2.62)
Elementos pesados: Los elementos 20Ne, 24Mg, 28Si, 32S, 40Ca y 56Fe se sintetizan
en las fases de combustio´n del helio, o posteriormente, dentro de qC . La fraccio´n
original de materia eyectada por estos elementos es:
Qii = 1− d donde i:10,,15 (2.63)
Mientras que la fraccio´n de elementos sintetizados nuevos es
Qi1 = Qi2 = Qi3 = Qi4 = XiωC donde i:10,,15 (2.64)

































H D 3He 4He 12C 16O 14N 13C nr 20Ne 24Mg 28Si 32S 40Ca 56Fe
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14) (15)




D(2) 1− q3 − ω2
3He(3) ω3 1− q3
4He(4) q4 − qC q3 − qC q3 − qC 1− qC
12C(5) XCωC XCωC XCωC XCωC 1− qC13S
16O(6) XOωC XOωC XOωC XOωC 1− qNS
14N(7) XNωC XNωC XNωC XNωC qNS − qC qNS − qC 1− qC qNS − qC
13C(8) XC13ωC XC13ωC XC13ωC XC13ωC qC13S − qNS 1 − qNS
nr(9) ωC ωC ωC ωC 1 − d
20Ne(10) XNeωC XNeωC XNeωC XNeωC 1− d
24Mg(11) XMgωC XMgωC XMgωC XMgωC 1− d
28Si(12) XSiωC XSiωC XSiωC XSiωC 1 − d
32S(13) XSωC XSωC XSωC XSωC 1− d
40Ca(14) XCaωC XCaωC XCaωC XCaωC 1− d
56Fe(15) XF eωC XF eωC XF eωC XF eωC 1− d
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2.5.2. Matriz de produccio´n para SNI
Tal y como se ha explicado antes, algunas estrellas binarias acaban explotando como
SNI, cuando la estrella ma´s evolucionada alcanza la masa cr´ıtica de 1.4M⊙ . Los pro-
ductos de esta explosio´n responden a un patro´n fijo, de manera que son independientes
de la masa inicial de la estrella que explota aunque no lo son de la metalicidad.
Hemos hecho dos grupos de metalicidad: Baja metalicidad: Z < 0.08 y metalicidad
solar: Z > 0.08 y les hemos asignados los valores que se describen en Iwamoto et al.
(1999):
Eyeccio´n de SN en M⊙











A la hora de calcular la tasa de eyeccio´n, suponemos que la masa de la estrella es el
99% de 1.4M⊙ , porque el 1% restante ha perdido en forma de energ´ıa, principalmente
neutrinos.
Como no queda nada de hidro´geno, el valor de q4 es 1; y como tampoco queda nada de
4He, el valor de qC tambie´n es 1. As´ı pues, ωC tendra´ que vale qC−d cumplira´ ωC = 1−d.
En otras palabras, la materia o se eyecta en forma de metales o se vuelve remanente.
La masa de la remanente la calculamos como la diferencia que resulta de restar al
99% de 1.4M⊙ la suma de las eyecciones. Se puede comprobar que es algo mayor para
estrellas de metalicidad solar que para las de baja metalicidad.1
Mrem =
{
0.2524 Z < 0.008
0.3077 Z ≥ 0.008
1Una vez calculado el valor 1-d queda por normalizar las columnas que se obtienen a trave´s de las tasas de eyeccio´n
para que la suma sea (1-d), igual que se ha hecho en el caso de la matriz general.
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Cap´ıtulo 3
Calibracio´n del modelo para la V´ıa
La´ctea
3.1. Introduccio´n
La calibracio´n del modelo la haremos a trave´s de la comparacio´n de los resultados con
las observaciones disponibles de la V´ıa La´ctea, y nos centraremos en la vecindad solar.
Los resultados obtenidos los podemos dividir en dos partes: una referente al escenario
resultante: formacio´n estelar, cantidad de masa en cada fase, tasas de SN,...etc, en el
que los rendimientos estelares que se usan no afectan a los resultados, y la otra que
depende directamente de ellos. En el primer grupo describiremos el contenido en gas
-difuso y molecular- la historia de formacio´n estelar, la relacio´n edad-metalicidad y la
distribucio´n de metalicidades de las estrellas enanas-G. El segundo grupo de resultados
es el que va a centrar el esfuerzo de este cap´ıtulo, y sera´n principalmente los relativos al
carbono, nitro´geno y ox´ıgeno que vamos a describir con ma´s detalle. Para todos los casos
hemos desarrollado tres modelos, con los rendimientos BU, VK y MG respectivamente.
3.2. Resultados no dependientes de los rendimientos estelares
Historia de la formacio´n estelar La historia de la formacio´n estelar la compararemos
con datos correspondientes a la vecindad solar, entendida como una regio´n del disco
situada a una distancia galactoce´ntrica de 8 kpc. En la figura Fig. 3.1 a) vemos repre-
sentados los resultados de los tres modelos, y como era de esperar, son pra´cticamente
iguales. Los datos son los de Twarog (1980) y Rocha-Pinto et al. (2000b). Los datos de
estos u´ltimos muestran un comportamiento ma´s pro´ximo al obtenido por simulaciones
hidrodina´micas de formacio´n de galaxias (Sa´iz et al., 2003) con variaciones en el tiempo
muy prominentes comparadas con los datos de Twarog (1980). No obstante el compor-
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Figura 3.1: Historia de la formacio´n estelar de la vecindad solar normalizada al valor solar. Los datos son de Twarog
(1980,TW)y de Rocha-Pinto et al. (2000b,RO)
tamiento general en todos los casos es similar, si bien parece que las observaciones
marcan el ma´ximo algo despue´s que nuestros modelos.
En el panel b) de la misma figura presentamos la historia de la formacio´n estelar
para el halo. Como se aprecia, es una funcio´n decreciente, que nos indica que la mayor
tasa de formacio´n estelar se produjo al principio de su formacio´n, lo que dio´ origen a
los cu´mulos viejos que se observan. Actualmente es un valor extremadamente pequen˜o.
Evolucio´n de la Tasa de SN En la Fig. 3.2 se representa la evolucio´n temporal de las
tasas de SN para los tres me´todos mencionados en el cap´ıtulo anterior. Se puede apreciar
que el me´todo MAT es el que aporta mayores valores del cociente SNIa/SNII para
cualquier valor del tiempo, alcanzando el ma´ximo en 2.5 Giga-an˜os desde el comienzo
de la evolucio´n. RL presenta el valor ma´ximo entre 2 y 5 Giga-an˜os, pero son valores
aproximadamente la mitad que los de MAT. El u´nico modelo con valores bajos es el
TOR. A pesar de que tiene un ma´ximo el primer Giga-an˜o, apenas se aprecia frente a
los otros dos. A pesar de las grandes diferencias que se ven, los tres esta´n dentro del
margen de error que se estima para las observaciones en el tiempo presente. (Cappellaro
et al., 1999; Cappellaro, 2004; Mannucci et al., 2005).
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Figura 3.2: Evolucio´n de la tasa de SNIa segu´n el me´todo de ca´lculo de MAT, TOR y RL. Los valores observados
para La Vı´a La´ctea dados por Cappellaro et al. (1999), Cappellaro (2004) y Mannucci et al. (2005) se presentan
con sus respectivas barras de error y esta´n representados por puntos rojos, cuadrados azules y tria´ngulos amarillos
respectivamente
Relacio´n edad-metalicidad La relacio´n edad-metalicidad, que depende fuertemente de
las eyecciones de hierro de las SN-I, lo´gicamente es igual en los tres modelos. Las
pequen˜as diferencias que aparecen se deben a que la eyeccio´n de hierro correspondiente
a estrellas masivas no es exactamente la misma en los tres casos. Muchos autores han
sen˜alado que los rendimientos de WW presentan una sobreabundancia en hierro, y en
el trabajo de Timmes et al. (1995) se apunta a la necesidad de reducir el rendimiento
del hierro, por lo menos, en un factor 2. Para poder calcular la magnitud de este exceso
hemos hecho cuatro modelos diferentes con los rendimientos de BU y la te´cnica de SNIa
de RL, en los que hemos reducido el rendimiento del hierro en un factor 1, 1.5, 2 y 3.
Representamos los resultados en el panel superior de la Fig. 3.3, en el que se aprecia
que el mejor ajuste se da para la reduccio´n en un factor 2. As´ı, los resultados que
esta´n representados en el panel b) se han calculado con esta reduccio´n, siendo la que
hemos adoptado para el resto del trabajo. Estos resultados se refieren a los tres me´todos
diferentes de estimacio´n de las tasas de SNIa. En el panel c) representamos la relacio´n
edad-metalicidad para el halo, tomando para la comparacio´n los datos de Geisler et al.
(1997) que pertenecen a cu´mulos viejos de la Pequen˜a Nube de Magallanes.
Distribucio´n de gas En la Fig. 3.4 representamos la densidad superficial de gas a lo
largo del disco. En el panel a) se representa la correspondiente al gas difuso (σHI),
y tal y como se aprecia, la concordancia es mejor con los datos ma´s modernos, de
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Cuadro 3.1: Referencias usadas en las gra´ficas para la comparacio´n con los modelos.
Reference Fe C N O R Age
Akerman et al. (2004)(AKE) X X — X — —
Barbuy (1988) X — — X — —
Barbuy & Erdelyi-Mendes (1989) X — — X — —
Barry (1988)(BA) X — — – — X
Boesgaard et al. (1999) X — — X — —
Carbon et al. (1987)(CARB) X X X — — —
Carraro et al. (1998)(CARR) X — — — — X
Carretta et al. (2000) X X X X — —
Cavallo et al. (1997) X — — X — —
Chen et al. (2000) X — — X — X
Clegg et al. (1981) X X X X — —
Daflon & Cunha (2004)(DAF) — X X X X —
Depagne et al. (2002) X X X X — —
Ecuvillon et al. (2004) X — X — — —
Edvardsson et al. (1993)(EDV) X — X X X X
Gustafsson et al. (1999) — X — — X X
Friel & Boesgaard (1990) X X — — — —
Gratton et al. (2000) X X X X — —
Gummersbach et al. (1998) — X X X X —
Israelian et al. (1998, 2001) X — — X — —
Israelian et al. (2004)(ISR) X — X X — —
Laird (1985) X X X — — —
Mele´ndez et al. (2001), X X — — — —
Mele´ndez & Barbuy (2002)
Mishenina et al. (2000) X — — X — —
Nissen (2002); Nissen et al. (2002) X — — X — —
Reddy et al. (2003)(RED) X X X — — X
Rocha-Pinto et al. (2000b,a)(RO) X — — — — X
Rolleston et al. (2000), X X X X X —
Smartt & Rolleston (1997),
Smartt et al. (2001)
Shi et al. (2002) X X X — — —
Smith et al. (2001) X — — X — —
Spite et al. (2005)(SPI) X X X X — —
Tomkin & Lambert (1984), X X X X — —
Tomkin et al. (1986, 1995),
Twarog (1980)(TW) X — — — — X
Westin et al. (2000) X X X X — —
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Figura 3.3: Relacio´n edad-metalicidad: a) resultados con los rendimientos BU y las SNIa RL dividiendo el rendimiento
de hierro de WW entre 1, 1.5, 2 y 3. b) Resultados con los rendimientos BU usando las tres te´cnicas de estimacio´n de
tasas de SNIa: MAT, TOR y RL, dividiendo el rendimiento de hierro de WW entre 2. Los datos son los enumerados en
el cuadro 3.1 c) Relacio´n edad-metalicidad para las estrellas del halo. Los datos -GEI- son de Geisler (1987)
Nakanishi & Sofue (2003), que con los ma´s antiguos, que representan el ma´ximo valor
desplazado a distancias galactoce´ntricas mayores. La abundancia de gas molecular se
obtiene a trave´s de la conversio´n de la abundancia de CO en H2. El factor de conversio´n
X no es para nada un valor conocido con precisio´n, de hecho, como veremos en el
cap´ıtulo 4 depende incluso de la metalicidad. No obstante, hasta el momento es el
me´todo ma´s habitual de conocer la cantidad de H2. En el panel b) se presenta la
densidad de gas molecular predicha por el modelo junto con datos observacionales,
que muestran una gran dispersio´n. La correlacio´n es mejor con las observaciones ma´s
modernas. Concretamente, los datos aportados por Williams & McKee (1997) son un
nuevo ca´lculo de los obtenidos por Bronfman et al. (1988) y Wouterloot et al. (1990)
utilizando un valor actualizado del factor de conversio´n X.
Distribucio´n de las enanas G Si atendemos a los resultados del modelo simple, el
nu´mero de estrellas enanas tipo G de baja metalicidad observadas es bastante menor,
(incluso un factor 2) de lo que predice dicho modelo. A este hecho se le ha llamado
histo´ricamente el ”problema de las enanas G”. ¿Do´nde esta´ la primera generacio´n de
estrellas, que se formaron con un gas de muy baja metalicidad? En la Fig. 3.5 se
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Figura 3.4: Distribucio´n de gas en el disco. En el panel a) se representa la densidad de gas en difuso a lo largo del
disco. Los datos son de Garwood & Dickey (1989) (GD89), Wouterloot et al. (1990) (Wou90), Rana (1991) (Rana91),
y Nakanishi & Sofue (2003) (Nak03). En el panel b) se representa la densidad de gas en forma molecular, junto a los
datos de Grabelsky et al. (1987) (Gra87), Bronfman et al. (1988) (Bro88), Wouterloot et al. (1990) (Wou90), Williams
& McKee (1997) (Wil97) y Nakanishi & Sofue (2006) (Nak06
representa la distribucio´n de metalicidades para las estrellas enanas G para los tres
me´todos de ca´lculo de las tasas de SNIa, comparadas con los datos de Kotoneva et al.
(2002), Jørgensen (2000) y Chang et al. (2000). Los tres modelos presentan un ma´ximo
en torno a -0.10 dex y muestran la cola esperada para bajas metalicidades.
Hay una relacio´n entre la escala de tiempo en la formacio´n de una regio´n, como la
vecindad solar, y la anchura de la distribucio´n de valores de la metalicidad. Cuando la
escala de tiempo es larga la formacio´n estelar en lugar de ser intensa y puntual es ma´s
dilatada en el tiempo, por lo que los valores posibles de la metalicidad, que se alcanzan
segu´n van muriendo las estrellas en funcio´n de su masa, abarcan un rango ma´s ancho.
Kotoneva et al. (2002) aducen que la vecindad solar se ha formado en una escala de
tiempo larga, del orden de 7 Giga-an˜os, similar a la que tratamos en nuestro trabajo,
aunque su distribucio´n es algo ma´s ancha que nuestros resultados. A pesar de que las
diferencias no son demasiado grandes, los modelos que parecen adaptarse mejor son
los de RL, concretamente, el mejor acuerdo se da entre RL y los datos de Jørgensen
(2000).
No quisie´ramos perder de vista que el objeto de este cap´ıtulo es la comparacio´n
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Figura 3.5: Distribucio´n de la metalicidad de las estrellas enanas-G de la vecindad solar. Los datos son de Kotoneva
et al. (2002) (KOT), Jørgensen (2000) (JOR), y Chang et al. (2000) (CHA)
de los tres conjuntos de rendimientos con los datos observados de la Galaxia. Esto
nos lleva a eliminar todo aquello que pueda distorsionar las conclusiones, y por eso
creemos necesario dejar fijo con que´ factor vamos a reducir el rendimiento final del
hierro originado por las SNII, y que´ me´todo vamos a usar para el ca´lculo de las tasas
de SNIa.
El primer punto es claro: de aqu´ı en adelante manejaremos los valores de los ren-
dimientos WW dividiendo el valor del hierro en un factor 2, que es el que se adapta
mejor a las observaciones. Respecto a las te´cnicas de ca´lculo de tasas de SNIa, como
las diferencias son menores, la eleccio´n es ma´s dif´ıcil. Finalmente hemos optado por
la te´cnica RL porque no genera tasas ni tan altas como la te´cnica MAT ni tan bajas
como TOR, es la ma´s moderna y su comportamiento en la relacio´n edad-metalicidad es
adecuado. As´ı pues, de aqu´ı en adelante, salvo que se trate espec´ıficamente del
hierro, los modelos sera´n calculados con la te´cnica RL para obtener las tasas
de SNIa y los rendimientos de hierro de las estrellas masivas divididos entre
2. So´lo va a quedar como para´metro diferenciador en los resultados los rendimientos
estelares elegidos.
3.3. Resultados para los elementos del ciclo CNO
En esta seccio´n analizaremos por separado las abundancias obtenidas para el ox´ıgeno,
el carbono y el nitro´geno, as´ı como las relaciones entre ellos. El estudio de los resultados
se debe hacer atendiendo a dos factores: su evolucio´n a lo largo del tiempo, para lo




Figura 3.6: Evolucio´n temporal de las abundancias de ox´ıgeno, carbono y nitro´geno en la vecindad solar. Los s´ımbolos
negros corresponden a las abundancias solares calculadas por Asplund et al. (2005) - c´ırculos-, y Holweger (2001)
-cuadrados-. Los s´ımbolos vac´ıos a 13.2 Giga-an˜os son los datos de abundancias del medio interestelar deMeyer et
al. (1997, 1998) -c´ırculos-, Peimbert (1999) -cuadrados- y Sofia & Meyer (2001) -tria´ngulos-. Los c´ırculos pequen˜os
representan valores de abundancia de estrellas de autores citados en el cuadro 3.1 situadas en la vecindad solar
(7 < R < 9kpc). Los modelos esta´n representados con las mismas l´ıneas que en casos anteriores
cual elegimos la vecindad solar como a´mbito de comparacio´n, y su distribucio´n en el
disco de la Galaxia, o lo que es lo mismo, los gradientes de abundancias.
3.3.1. Resultados temporales de la abundancia de elementos CNO
En la gra´fica 3.6 se presenta la evolucio´n de la abundancia de ox´ıgeno, carbono
y nitro´geno en la vecindad solar, a lo largo del tiempo, para los tres modelos. Los
valores observacionales de la gra´fica corresponden a los detallados en el cuadro 3.1
para estrellas de la vecindad solar (que este´n situadas a una distancia galactoce´ntrica
comprendida entre 7 y 9 kpc).
Respecto al ox´ıgeno, los tres modelos esta´n en concordancia con las observaciones y
manifiestan pocas diferencias entre ellos. Como el ox´ıgeno se genera en estrellas masivas,
el modelo MA que utiliza los rendimientos PCB presentara´ valores ligeramente mayores
que los otros dos.
Globalmente se aprecia que el modelo MA presenta un excedente de carbono mien-
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tras que el VG lo tiene de nitro´geno. De esta manera, en los paneles b) y d) el modelo
MA esta´ por encima de las observaciones de la vecindad solar, y en los paneles c) y e)
es el modelo VG el que no reproduce los datos observados. Esto se pone de manifiesto
doblemente en el panel f), en el que se compara el carbono con el nitro´geno. El modelo
BU es claramente el que ofrece un comportamiento ma´s acorde con los datos en todos
los casos.
Las diferencia de los resultados en el caso de la relacio´n C/H se deben a que el modelo
MA utiliza los rendimientos PCB, que aportan un valor muy alto de carbono como
consecuencia de la eyeccio´n por vientos. Los modelos BU y VG usan los rendimientos
de WW para estrellas masivas, que al no considerar vientos, tienen una componente
de carbono menor.
Las diferencias que presentan los modelos BU y VG respecto al carbono tiene que
ser debida a las estrellas de masa intermedia. En el caso de los rendimientos de VG, el
hecho de que la produccio´n de nitro´geno sea ma´s alta va en detrimento de la abundancia
de carbono, por lo que en las comparaciones entre ambos modelos en las que interviene
el carbono, generalmente BU esta´ por encima.
Para estudiar los resultados del nitro´geno tendremos que considerar que´ rendimien-
tos vamos a usar en el caso VG: los que hemos calculado con la te´cnica r o los deducidos
con el me´todo AGB. Como quedo´ claro anteriormente, los rendimientos integrados eran
ma´s coherentes si aplica´bamos nuestro me´todo r, por lo que e´ste ha sido el grupo de
rendimientos elegido. De todas maneras, en este caso es poco relevante, porque ambos
manifiestan un comportamiento muy similar para tiempos mayores de 1 Giga-an˜o.
Respecto a la abundancia de nitro´geno relativa al hidro´geno, los modelos MA y VG
ofrecen valores mayores que BU, porque para metalicidades bajas los rendimientos de N
de aquellos son mayores (ver 2.3). Una vez que se alcanzan abundancias mayores de ≈
0.004, el modelo BU continu´a creciendo suavemente hasta el valor actual, reproduciendo
los valores solar y del medio interestelar. La forma de los tres modelos es muy similar
y en este caso las diferencias mostradas son muy pequen˜as.
En los paneles derechos de la Fig 3.6 se muestran las evoluciones del carbono y
nitro´geno comparadas con el ox´ıgeno y entre ellas. Como los tres modelos esta´n de
acuerdo en cuanto a las abundancias de ox´ıgeno, las diferencias han de ser debidas
exclusivamente al nitro´geno y al carbono.
La evolucio´n del carbono comparada con el ox´ıgeno tiene el mismo problema que
en el caso de la comparacio´n con el hidro´geno: el modelo MA presenta una sobreabun-
dancia, de manera que se extralimita para los valores observados de la vecindad solar,
y se situ´a en el extremo de las barras de error de los datos del medio interestelar. No
obstante, los tres modelos manifiestan una forma similar: un incremento muy ra´pido en
los primeros momentos, correspondiente a la contribucio´n de las estrellas masivas, una
zona de menor pendiente, en torno al primer Giga-an˜o, debido a la escasa aportacio´n
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de carbono de las estrellas de masas entre 4 y 8 M⊙, y de nuevo un aumento producido
por las estrellas con masas entre 3 y 5 M⊙, que vuelven a producir carbono, hasta
alcanzar el valor actual.
En la gra´fica (N/O), el desacuerdo es mayor para tiempos entre 1 y 1.5 Giga-
an˜os, que es el momento en el que se manifiestan los efectos de las estrellas masivas e
intermedias, que son los principales productores de nitro´geno. Los diferentes cocientes
entre componentes primaria y secundaria se hacen evidentes aqu´ı. El modelo MA sufre
un incremento brusco durante el primer Giga-an˜o por su componente primaria, para
volverse plano a partir de aqu´ı. El modelo BU, con un cociente mayor entre el NP y
el N total que MA para todas las metalicidades excepto la menor, sufre una evolucio´n
menor y finalmente alcanza valores ma´s bajos. El resultado final de ambos modelos es
similar y concuerda con las observaciones.
El valor grande de NP del modelo VG, sobre todo si se considera el ca´lculo con el
me´todo AGB, implica un incremento muy grande en tiempos tempranos. A partir de
aqu´ı, la pendiente se suaviza, pero el valor final es mayor comparado con el valor solar.
Por u´ltimo, si estudiamos la evolucio´n del cociente (N/C), volvemos a ver que el
mejor modelo es BU. El modelo MA muestra un ma´ximo durante el primer Giga-an˜o,
pero como se produce un exceso de carbono, el cociente empieza a disminuir de forma
que el valor absoluto para el tiempo actual so´lo se alcanza tangencialmente. La forma
del modelo VG es parecida a la del modelo BU, pero con un exceso de nitro´geno.
Aceptando que todos los modelos tienen un comportamiento similar y dentro de los
l´ımites observacionales, el modelo BU es el que mejor reproduce los datos estelares, y
lo que es ma´s importante, lo hace en todos los casos.
3.3.2. Gradientes radiales de elementos CNO
Hasta ahora, solamente hemos analizado resultados de la vecindad solar. En esta
parte queremos estudiar el comportamiento de los modelos a lo largo de todo el disco
de la Galaxia. Al igual que lo hemos hecho en la seccio´n anterior, vamos a representar
el gradiente de las abundancias de los elementos CNO comparados con el hidro´geno y
entre ellos, en la Fig 3.7.
La forma de los gradientes depende principalmente del cociente entre la ca´ıda de
gas hacia el disco y la tasa de formacio´n estelar, y ambas magnitudes no dependen
de los rendimientos, por tanto cabe esperar que la forma de las gra´ficas sea correcta
en los tres modelos, tal y como se aprecia en la Fig. 3.7. El gradiente del ox´ıgeno
para los tres modelos se ajusta las observaciones incluso en las zonas ma´s pro´ximas
al centro, en las que se observa un aplanamiento, y permanece dentro de las barras
de error observadas. Este no es el caso del carbono, porque el modelo MA, a pesar
de tener una forma correcta, se situ´a en una zona de alta abundancia en la que no se
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Figura 3.7: Gradientes radiales de abundancias de ox´ıgeno, carbono y nitro´geno. Los c´ırculos corresponden a datos
estelares y los tria´ngulos representan los valores medidos en regiones HII de la Galaxia
observan datos, manteniendo la coherencia con todo lo anterior. Los otros dos modelos
s´ı se posicionan en la zona de observaciones de estrellas y regiones HII, estando muy
pro´ximos uno y otro. En el gradiente obtenido para el nitro´geno se vuelve a poner de
manifiesto que el modelo VG tiene un valor absoluto alto comparado con los otros dos
y con las observaciones, quedando fuera de las barras de error para los datos de la
vecindad solar.
En los paneles d) e) y f) de la Fig. 3.7 se presentan los gradientes de abundancias re-
lativas. De nuevo el modelo MA manifiesta un valor absoluto ma´s alto de lo que indican
las observaciones, mientras que BU y VG se ajustan a los datos. Conviene manifestar
que en el caso del gradiente de (C/O), despue´s de incorporar los datos de Smartt et
al. (2001) y Reddy et al. (2003) no se observa una pendiente negativa, cuestio´n que ya
hab´ıa sido sugerida por Carigi (2000). El gradiente (N/O) s´ı que presenta una pendien-
te claramente negativa, a pesar de que en las zonas interiores sufra un aplanamiento.
Si el nitro´geno fuera eyectado por estrellas masivas, su cara´cter secundario har´ıa que se
incorporara al medio interestelar despue´s del ox´ıgeno, por el contrario, si lo fuera por
estrellas intermedias, el tiempo necesario para su evolucio´n ser´ıa mayor au´n. As´ı pues,
en ambos casos la aparicio´n del nitro´geno es siempre posterior a la del ox´ıgeno. La
gran dispersio´n de datos dificulta una seleccio´n del mejor modelo, a pesar de que el
modelo BU es el que mejor reproduce los datos de regiones HII. El modelo MA tiene un
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gradiente radial ma´s plano con valores absolutos algo mayores que los valores medios
de las observaciones, sobre todo en la parte ma´s interna del disco, y el modelo VG, en
consonancia con su abundancia de nitro´geno, esta´ en la parte ma´s alta de la gra´fica.
Estos argumentos tambie´n son va´lidos en el caso del gradiente de (N/C). En este
caso el gradiente es de pendiente negativa pero menor que en los anteriores. Aunque la
escasez y dispersio´n de datos nos evita poder decidir que´ modelo es mejor que los dema´s,
s´ı queremos manifestar algunas diferencias. De nuevo, el modelo MA, sobreabundante
en carbono, se situ´a en la parte ma´s baja de la gra´fica, en la que hay muy pocos datos,
y el modelo VG vuelve a mostrar valores muy altos de nitro´geno. El modelo BU, en la
zona intermedia entre ambos, parece que tiene un comportamiento ma´s adecuado.
Por u´ltimo, es importante tener en cuenta que unos rendimientos correctamente
estimados han de ser capaces de ajustarse a todas las observaciones a la vez, ya sean
radiales o temporales, y en esto, el modelo BU es el que esta´ mejor situado.
3.3.3. Abundancias relativas
El estudio de las abundancias relativas de un elemento aporta pistas importantes
sobre co´mo ha tenido lugar la evolucio´n de la formacio´n estelar, y adema´s los para´metros
como la tasa de formacio´n estelar y el ritmo de ca´ıda de gas tienen una influencia mucho
menor que otros.
Carbono vs Ox´ıgeno
En la Fig. 3.8 se representa la relacio´n entre carbono y ox´ıgeno para la vecindad
solar compara´ndola con datos de estrellas y regiones HII. Como estamos comparando
la evolucio´n dentro de la vecindad solar, es conveniente que los datos de las observa-
ciones pertenezcan a esta regio´n, aunque desgraciadamente algunos datos pueden no
cumplir esta condicio´n. Los de Smartt et al. (2001) corresponden a la parte interior del
disco, y otros (Edvardsson et al., 1993; Clegg et al., 1981; Gummersbach et al., 1998)
probablemente incluyan estrellas a distancias galactoce´ntricas distintas a las de la ve-
cindad solar. Hemos tratado de elegir so´lo datos de objetos que este´n a una distancia
comprendida entre 7 y 9 kpc del centro, pero a veces este dato no se aporta en las
observaciones. Esta puede ser una de las razones por las que la dispersio´n mostrada en
este tipo de gra´ficos es tan grande.
Tambie´n hay que tener presente que estamos tratando la evolucio´n del disco, no del
halo, ya que en nuestro modelo halo y disco llevan evoluciones separadas. El halo ma-
nifiesta una formacio´n estelar mucho menor por lo que los objetos de baja metalicidad
suelen ser considerados como objetos del halo, lo que no siempre es cierto. Para poder
discriminar si los objetos poco meta´licos son del halo o del disco har´ıa falta tener infor-
macio´n cinema´tica, y muchas veces tampoco es conocida. Nosotros usaremos todos los
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Figura 3.8: Abundancia relativa de log(C/O) vs abundancia de ox´ıgeno expresada como 12 + log(O/H) para la
vecindad solar. Los datos estelares -c´ırculos vac´ıos- corresponden a los mencionados en el cuadro 3.1. Otros datos son
de Esteban et al. (1999) -EST-, Tsamis et al. (2003) -TSA- para regiones HII gala´cticas, de Garnett et al. (1995, 1999)
-GR95/99- para otras regiones HII, y de Izotov & Thuan (1999) -IZ- para galaxias compactas azules. El significado de
los s´ımbolos se ve en la figura
datos posibles de estrellas aunque sabemos que algunas pueden pertenecer al halo. Por
la misma razo´n tampoco se deben usar datos de otras galaxias, porque su evolucio´n ha
podido ser muy diferente a la nuestra (Molla et al., 1996; Molla´ et al., 1999).
El valor inicial de log(C/O) entre -0.7 y -0.8 dex esta´ causado por la evolucio´n de
las estrellas masivas durante el primer millo´n de an˜os. La parte plana de la gra´fica se
debe interpretar teniendo en cuenta que se produce en un corto periodo de tiempo: el
necesario para que las estrellas con masas comprendidas entre 5 y 8 M⊙ evolucionen.
Estas estrellas no generan carbono ni ox´ıgeno, por lo que el nivel de abundancia de
carbono permanece constante en el mismo nivel en el que quedo´ despue´s del final de
las estrellas masivas. Cuando las estrellas de masa pro´xima a 4 M⊙ comienzan a morir
el carbono aumenta ra´pidamente alcanza´ndose una meseta cuando las estrellas ma´s
pequen˜as, que tampoco eyectan carbono, evolucionan.
Esta interpretacio´n es va´lida para los tres modelos, y para mostrar nuestros ra-
zonamientos de forma clara hemos marcado unas cruces en las l´ıneas de los modelos
correspondientes a los tiempos 0.25, 0.50, 0.75, 1.0, 1.5 y 2.0 Giga-an˜os desde el inicio
de la formacio´n estelar en la Galaxia. El modelo predice una formacio´n estelar con-
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tinua con un ma´ximo en torno a 1.8 Giga-an˜os. La mayor´ıa de las estrellas de masas
mayores de 4 M⊙ creadas en ese periodo no van a existir a los 2 Giga-an˜os. El modelo
BU alcanza valores finales pro´ximos a los observados, el modelo MA presenta valores
de abundancia de carbono algo mayores debido a la gran produccio´n de este elemen-
to en los rendimientos de estrellas masivas de PCB (se vuelve a poner de manifiesto
que la tasa de eyeccio´n por vientos, y por tanto de carbono, en estos rendimientos es
demasiado grande), y por u´ltimo, el modelo VG es muy similar al BU para la zona
de estrellas masivas, como era de esperar usando los mismos rendimientos, pero en la
zona de abundancias altas de ox´ıgeno se separan. El modelo VG tambie´n esta´ dentro
de la zona de datos, pero con valores absolutos menores.
Nitro´geno vs ox´ıgeno
La Fig. 3.9 muestra la cla´sica relacio´n entre la abundancia de nitro´geno y la de
ox´ıgeno, para la vecindad solar. El modelo BU reproduce el comportamiento esperado
del nitro´geno cuando se tiene en cuenta todos los datos, no solo en el valor absoluto
sino tambie´n en la forma, ma´s suave que el resto de los modelos. Los datos para bajas
metalicidades se reproducen bien con el modelo BU por la correcta distribucio´n que
hace del cociente entre nitro´geno primario y secundario y del valor total del nitro´geno
eyectado. El modelo MA, a pesar de tener una componente primaria no la pone de
manifiesto porque el rendimiento integrado tiene una dependencia con la metalicidad
contraria a la de BU para valores bajos de Z, por lo que no es capaz de reproducir
la tendencia de los datos. Los dos modelos de VG -te´cnica AGB y r- tienen la for-
ma correcta y son aceptables para valores de 12 + log(O/H) ≥ 8, pero el valor de los
rendimientos integrados es alto para un caso y demasiado bajo para el otro. Ser´ıa ne-
cesario cambiar las tasas de ca´ıda de gas y formacio´n estelar para poder reproducir las
abundancias solares, y en este caso, probablemente no se ajustar´ıan otros datos.
Si el comportamiento suave mostrado para valores de abundancias de ox´ıgeno me-
nores de 8 fuera debido solamente a estrellas masivas, la dispersio´n de los datos ser´ıa
claramente menor. Se presenta un problema cuando los objetos pobres en metales (Is-
raelian et al., 2004; Spite et al., 2005) se incluyen en la figura. Algunos valores siguen la
tendencia sobre la l´ınea plana, pero existen algunos datos de abundancias bajas, alre-
dedor de log(N/O) ∼ −2, que son incompatibles con la existencia de una componente
primaria procedente solo de estrellas masivas.
Podemos ver co´mo es la evolucio´n del modelo BU para cuatro regiones a diferente
distancia galactoce´ntrica en la Fig. 3.10: dos interiores (∼ 2 y 4 kpc) ma´s evolucionadas,
la vecindad solar (∼ 8 kpc), y una regio´n exterior (∼ 18 kpc) en la que la evolucio´n
es ma´s lenta. En en panel a) mostramos los resultados para las zonas del halo y en el
panel b) para el disco. Los nu´meros en el gra´fico indican el tiempo de evolucio´n, en
millones de an˜os, que corresponde a esos puntos de la gra´fica. Esto es necesario porque
el valor 12 + log(O/H) no es el mismo para cualquier radio en el miso tiempo.
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Figura 3.9: Abundancia relativa de (N/O) frente a ox´ıgeno para la vecindad solar. Los c´ırculos negros son abundancias
estelares correspondientes a los autores del cuadro 3.1. Los datos marcados con tria´ngulos rojos corresponden a Israelian
et al. (2004), con los tria´ngulos verdes a Spite et al. (2005) y el tria´ngulo negro a Izotov et al. (2005). Los de regiones
HII gala´cticas se representan con cuadrados azules, y por u´ltimo los cuadrados negros representan datos de las Nubes
de Magallanes.
Las regiones del halo tienen evoluciones similares independientemente de la distancia
al centro de la Galaxia. Todas ellas reproducen bien los datos de Israelian et al. (2004)
y Spite et al. (2005) en el entorno 5.5 < 12 + log(O/H) < 8. Las del disco se ajustan
a los datos correspondientes a 12+log(O/H) ¿8. Sin embargo sus caminos evolutivos
son muy distintos, correspondientes a distintos para´metros de entrada (tasas de ca´ıda
de gas, masas de gas iniciales, eficiencias en la formacio´n de estrellas,...). As´ı pues,
la dispersio´n que se observa en los datos de la Galaxia se puede explicar en la base
de una produccio´n de nitro´geno primaria por estrellas de masa baja e intermedia con
diferentes eficiencias de formacio´n estelar en las diferentes regiones.
Si eliminamos la condicio´n de la distancia galactoce´ntrica de los objetos selecciona-
dos, y representamos todos los correspondientes a regiones HII gala´cticas, e incluimos
datos extragala´cticos (Garnett et al., 1995, 1999; van Zee et al., 1998a; Izotov & Thuan,
1999) obtenemos la Fig. 3.11. El tria´ngulo grande es la estimacio´n de Izotov et al. (2005)
para la galaxia de menor metalicidad conocida. Tambie´n hemos an˜adido los datos de
Damped Lyman Alpha (DLA) de Pettini et al. (2002); Prochaska et al. (2002); Centu-
rio´n et al. (2003), representados con c´ırculos grises. Las regiones del disco evolucionan
en buen acuerdo con todos ellos, mostrando un proceso ma´s escalonado para las regiones
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Figura 3.10: Abundancia relativa de (N/O) frente a ox´ıgeno para distintos valores de la distancia galactoce´ntrica del
modelo BU. Dos regiones interiores, a 2 kpc y 4 kpc respectivamente, la regio´n solar, a 8 kpc y una regio´n exterior a 18
kpc del centro, para el halo y para el disco. El valor solar esta´ marcado con flechas hacia los ejes. El significado de los
s´ımbolos es el de la Fig. 3.9.
interiores,mientras que la regio´n exterior tiene una evolucio´n ma´s plana manteniendo
un valor de (N/O) alto y constante, en concordancia con datos de galaxias enanas.
Estos resultados sugieren que la dispersio´n que se ve en este tipo de gra´ficas cuando
se incluyen datos de otras galaxias (como enanas o DLA ) podr´ıa ser reproducido si se
acepta que diferentes galaxias presentan diferentes historias de formacio´n estelar, tal y
como ocurre en el disco de la V´ıa La´ctea. Este razonamiento ya ha sido expuesto por
algunos autores, como Henry et al. (2000) y Prantzos (2003), incluso ha sido mostrado
por Pilyugin et al. (2003) cuando ha analizado datos de diferentes regiones radiales
en galaxias espirales, mostrando el cambio del camino evolutivo en el plano (N/O) vs
(O/H) para cada una de ellas. Es evidente que este tipo de comportamiento ha sido
conseguido por nuestros modelos, y que los nuevos rendimientos van a ser capaces de
emular todo el espectro de datos de mejor manera que los otros. Esta figura junto con
la figura 3.8 son las pruebas principales que apuntan a que los rendimientos de Buell
(1997) y su posterior revisio´n son los ma´s adecuados para reproducir los datos relativos
al nitro´geno de la Galaxia.
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Figura 3.11: Abundancia relativa de (N/O) frente a ox´ıgeno para las mismas regiones que la figura anterior, comparada
con datos de regiones HII gala´cticas y extragala´cticas y objetos DLA. Los signos son los mismos que en los casos
anteriores.
Carbono vs Hierro
En el caso de la comparacio´n con el hierro tenemos que presentar los tres modelos
con las tres te´cnicas de ca´lculo de SNIa, para estimar co´mo es de grande la dependencia
de los resultado con todos los para´metros
Ahora analizaremos la abundancia de carbono comparada con la de hierro. Una
vez ma´s no vamos a poder separar los datos de estrellas del halo y del disco por falta
de datos cinema´ticos. Aunque probablemente haya objetos que no respondan a esta
clasificacio´n, aplicaremos un criterio de abundancias: los objetos con valor de [Fe/H]
mayores de -1.5 los incluimos en la gra´fica del disco, los que tengan [Fe/H] comprendida
entre -1.0 y -1.5 los representaremos en los dos casos: disco y halo, y los datos con [Fe/H]
menor de -1.0 los incluiremos en la del halo.
El hierro se debe fundamentalmente a las explosiones de SNIa que examinamos an-
teriormente, no obstante las estrellas masivas tambie´n eyectan hierro, y las diferencias
entre los rendimientos utilizados para estas estrellas se van a manifestar en los resul-
tados. PCB produce ma´s hierro que WW, y por consiguiente, [X/Fe] sera´ menor en
el modelo que usa estos valores, independientemente de los rendimientos de estrellas
de baja masa elegidos. Cuando las SIN comienzan a explotar, el hierro aparece en el
76 CAPI´TULO 3. CALIBRACIO´N DEL MODELO PARA LA VI´A LA´CTEA
Figura 3.12: Abundancia relativa de carbono respecto a hierro para el halo y el disco, en la vecindad solar. Cada panel
corresponde a un solo modelo con las tres te´cnicas de ca´lculo de SN, tal y como se indica en el panel a). Los valores
observados son los mencionados en el cuadro 3.1.
medio interestelar y el cociente [X/Fe] empieza a disminuir. Con el fin de obtener la
misma cantidad de hierro para el momento actual, hemos reducido un poco la tasa de
SNIa para el modelo de MA, aunque esto so´lo se manifestara´ para tiempos avanzados.
El cociente entre el carbono y el hierro se muestra en la Fig. 3.12, en los paneles
a), c) y e) para el disco y en los paneles b), d) y f) para el halo. Lo primero que
salta a la vista es que hasta una metalicidad de [Fe/H] ∼ -2 todos los modelos llevan
una evolucio´n similar. Todos, en un principio, decrecen suavemente cuando aumenta la
metalicidad, hasta que la contribucio´n de las estrellas de 4 M⊙ empieza a aparecer. A
partir de aqu´ı, el modelo BU aumenta y forma un ma´ximo tal y como se aprecia en las
observaciones. De hecho es dif´ıcil distinguir al modelo entre todas las observaciones.
Finalmente desciende cuando las estrellas de menor masa evolucionan sin eyectar ni
carbono ni hierro. El modelo reproduce bien la tendencia descrita por los c´ırculos
vac´ıos para valores de [Fe/H] ≥ −1. El modelo VG, sin embargo sigue decreciendo
despue´s de esta metalicidad en desacuerdo con los datos. El modelo MA vuelve a
poner de manifiesto que sus rendimientos de carbono son demasiado altos, a pesar de
que s´ı manifiesta el cambio de pendiente esperado en torno a [Fe/H] ≈ −1.5. A pesar
de la grna cantidad de datos y de su dispersio´n, parece que vuelve a ser el modelo BU
el que mejor se ajusta a ellos.
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Nitro´geno vs Hierro
Al igual que en el caso del carbono, vamos a considerar los tres modelos con las
tres te´cnicas de estimacio´n de las SNIa. En la Fig. 3.13 se representan las nueve po-
sibilidades. De nuevo, volvemos a ver que la dependencia de las te´cnicas de SNIa es
pra´cticamente indistinguible, por lo que las diferencia en los resultados van a ser de-
pendientes solamente de los conjuntos de rendimientos elegidos. Podremos entonces
comparar los modelos desatendiendo el me´todo de estimacio´n de SNIa utilizado. Todos
los resultados esta´n de acuerdo en que el primer nitro´geno en ser eyectado es secun-
dario, como se espera de las estrellas masivas, de manera que la pendiente inicial es
positiva y grande.
Los modelos MA tienen una tendencia completamente distinta a los BU o VG, sea
cual fuere el me´todo elegido para estimar la tasa de SN, por lo que tiene que ser
consecuencia de los rendimientos. De hecho es el mismo que se observo´ en la relacio´n
(N/O): el nitro´geno tiene un comportamiento muy secundario con un rendimiento
efectivo bajo, y lo pone de manifiesto en el disco y en el halo.
Los modelos BU tambie´n tienen el nitro´geno inicial secundario, como cabe esperar
de las estrellas masivas, pero para [Fe/H] > −3.5 ya no se aprecia. La meseta del N se
alcanza antes, por lo que a partir de este valor la pendiente en el disco es casi plana.
En el halo, sin embargo hay un cambio y pasa a negativa, lo que le permite adaptarse
mejor a las observaciones para objetos con [Fe/H] < −1.5. Los modelos VG vuelven a
poner de manifiesto su exceso de N, situa´ndose en la zona ma´s alta de las observaciones,
tanto en el disco como en el halo.
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Figura 3.13: Abundancia relativa de nitro´geno respecto a hierro para la regio´n solar. Al igual que en la Fig. 3.12, cada
modelo se ha representado en un panel, con las tres te´cnicas de ca´lculo de SN.
Cap´ıtulo 4
Modelos evolutivos para galaxias
enanas
4.1. El modelo de evolucio´n de galaxias enanas
El modelo que hemos usado para esta parte del trabajo es una variacio´n del descrito
en el cap´ıtulo 2. La diferencia fundamental es que no consideramos regiones radia-
les, esto es, la galaxia evoluciona como una u´nica regio´n, sin que haya gradientes de
abundancias a lo largo de ella. Otra diferencia importante es que la simetr´ıa pasa a ser
esfe´rica. El gas que va cayendo del halo, o protogalaxia, va a formar una estructura
esfe´rica en lugar de un disco.
Dado que estos objetos son de baja masa, y por tanto de escaso potencial gravi-
tatorio, cabr´ıa esperar que el tiempo caracter´ıstico de ca´ıda de gas fuera mayor que
en el caso de la Galaxia, y por ello hemos elegido mayores valores para el tiempo de
colapso. La consecuencia de este escenario de formacio´n es que la galaxia va a estar
aumentando su masa a lo largo de toda su evolucio´n, y por ello puede formar estrellas
sin ver reducida de forma dra´stica su cantidad de gas. No obstante, como veremos ma´s
adelante, el valor de la tasa de ca´ıda de gas que resulta es claramente menor que la que
postularon autores como Lacey & Fall (1985) o Chiappini et al. (1997) para galaxias
espirales.
4.2. Para´metros de los modelos
Las galaxias elegidas para modelar tienen masas que var´ıan entre 7× 106 M⊙ (simi-
lares a una regio´n HII) hasta 5 × 109 M⊙ . Hay muchas galaxias consideradas enanas
que tienen masas mayores, pero como no se van a definir regiones radiales, el modelo
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Figura 4.1: Densidades asumidas de la protogalaxia (c´ırculos) y la galaxia (cuadrados) para los seis
valores de la masa elegidos, segu´n los modelos descritos en la tabla 4.1. Las l´ıneas representan los
ajustes realizados para los modelos de menor masa de Molla´ & Dı´az (2005)
ha de ajustarse mejor a los objetos de menor masa. Molla´ & Dı´az (2005) estudian la
evolucio´n de las galaxias mayores de las aqu´ı consideradas.
El primer para´metro de entrada que hay que definir es la proporcio´n entre las masas
y los radios de la protogalaxia. Para ello se ha extendido la proporcio´n que presentan
los objetos menos masivos de Molla´ & Dı´az (2005) hacia un rango de masas au´n ma´s
pequen˜as. Esta proporcio´n viene definida por la densidad de la protogalaxia, tal y como
se muestra en la Fig. 4.1, segu´n la ecuacio´n:
logρprot = 0.084 logMprot − 4.90 (4.1)
(4.2)
4.2.1. Definicio´n de taman˜os
Para las cuatro galaxias menores de Molla´ & Dı´az (2005) se ha calculado el cociente
entre el radio de la protogalaxia Rprot y el radio caracter´ıstico de la galaxia resultante,
Rgal. Para estos objetos Rprot/Rgal ≃ 50, y con esta proporcio´n se ha trabajado. En la
tabla 4.1 se presentan los valores de la masa dina´mica y los radios de la protogalaxia
y la galaxia.
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Cuadro 4.1: Relacio´n de masas y radios
Modelo Masa dina´mica Radio de la protogalaxia Radio de la galaxia
en 106M⊙ en kpc en pc
M1 10 4.81 96
M2 50 7.86 151
M3 100 9.71 184
M4 500 15.90 290
M5 1000 19.60 353
M6 5000 32.10 557
Cuadro 4.2: Valores las eficiencias de formacio´n estelar
Eficiencia ǫµ ǫh





Muy alta 0.951 0.883
4.2.2. Definicio´n del tiempo de colapso y eficiencias en formacio´n estelar
Se han desarrollado modelos para varios valores de tiempo de colapso y eficiencia de
formacio´n estelar. Lo que es comu´n en todos los casos es el conjunto de rendimientos
estelares empleado, que son los descritos anteriormente como BU, y las tasas de su-
pernovas, que son las calculadas con la te´cnica RL. Los valores del tiempo de colapso
que hemos tomado son todos mayores que los que se suponen para galaxias espirales,
aunque, como se vera´ ma´s adelante, los ma´s altos no son valores realistas. Concreta-
mente hemos elegido 8, 20, 40 y 60 Giga-an˜os. Para las eficiencias, hemos agrupado los
valores relativos a la formacio´n de nubes y de estrellas en pares coherentes dado que,
si suponemos que las condiciones son adecuadas para la formacio´n de nubes molecula-
res, tambie´n lo sera´n para la formacio´n de estrellas y viceversa (Molla´ & Dı´az, 2005).
Hemos desarrollado modelos para seis pares de valores distintos, que van desde muy
baja a muy alta eficiencia, que se presentan en el cuadro 4.2.
Combinando todas las posibilidades se obtienen 24 modelos para cada valor de la
masa de la galaxia, es decir un total de 144 modelos. Los resultados de estos modelos
se detallan a continuacio´n.
82 CAPI´TULO 4. MODELOS EVOLUTIVOS PARA GALAXIAS ENANAS
Cuadro 4.3: Criterio de colores en la representacio´n de los modelos

















4.3. Resultados relativos a la evolucio´n qu´ımica
Los resultados de los modelos los representaremos con c´ırculos, segu´n un criterio de
colores que mantendremos para todo el trabajo. El significado es el que se indica en la
tabla 4.3. En las gra´ficas en las que representamos evoluciones temporales, indicaremos
en el margenn derecho la masa de la galaxia a que se refiere, en la parte superior el
tiempo de colapso del que se trate, y los colores indicara´n el valor de la eficiencia de
formacio´n estelar, segu´n la tabla 4.4
4.3.1. El escenario evolutivo
A partir de una protogalaxia de gas primordial, e´ste va precipitando hacia la regio´n
central. El tiempo caracter´ıstico de ca´ıda esta´ regido por el tiempo de colapso, por
tanto para cada valor de la masa de la protogalaxia solamente tenemos cuatro valores
de la masa final de la galaxia, que sera´n tanto mayores cuanto menor sea el valor del
tiempo de colapso, tal y como se aprecia en el panel superior de la Fig. 4.2. Se han
representado los valores de la masa de la galaxia al final de su evolucio´n, uniendo con
l´ıneas los que corresponden al mismo tiempo de colapso. En este caso la eficiencia en
formacio´n estelar no tiene ningu´n efecto ya que se trata solamente del valor de la masa,
no de su contenido en gas o estrellas. Se puede comprobar que, tal y como se espera,
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los modelos con menor tiempo de colapso son los que conducen a una galaxia de mayor
taman˜o para la misma masa de la protogalaxia.
En panel inferior se presenta la cantidad de gas del medio interestelar. Esta u´ltima
cantidad, adema´s de depender del tiempo de colapso, lo va a hacer tambie´n de la
eficiencia en formacio´n estelar: cuanto mayor sea, menor sera´ la proporcio´n de gas, que
disminuye a expensas de la formacio´n estelar. La distancia entre las l´ıneas de igual
color marca el intervalo de valores obtenidos para cada masa, como consecuencia de la
formacio´n estelar, para un mismo tiempo de colapso.
A modo de ejemplo, representamos en la parte izquierda de la Fig. 4.3 la evolucio´n de
la galaxia de mayor masa en los cuatro casos extremos. Los paneles a) y b) corresponden
a la mı´nima eficiencia en formacio´n estelar, mientras que los paneles c) y d) representan
el caso de ma´xima eficiencia. Por columnas, los paneles a) y c) corresponden al menor
tiempo de colapso, esto es, la mayor tasa de ca´ıda de gas; y en los paneles b) y d) se
representa el caso opuesto: tasa de ca´ıda de gas mı´nima. Como ya hemos indicado, el
taman˜o de galaxia que se alcanza es una funcio´n exclusiva del tiempo de colapso, y
as´ı se aprecia si se observa por columnas: el valor final de la masa total -representada
en negro- es el mismo. Por otra parte, en el caso de mı´nima eficiencia, -observando
el gra´fico por filas- la mayor parte del contenido de la galaxia es gaseoso, siendo la
masa total y la masa de gas pra´cticamente iguales, porque el contenido estelar es
mı´nimo (las l´ıneas negra y azul coinciden). En el caso opuesto, de eficiencia ma´xima, la
componente estelar es responsable de casi toda la masa de la galaxia (las l´ıneas negra y
verde coinciden). La variacio´n de la cantidad de gas tiene un comportamiento diferente
en ambos casos extremos. Si la eficiencia es muy pequen˜a, a pesar de que se lleve a cabo
cierta formacio´n estelar, la componente gaseosa aumenta siempre. Es decir, la tasa de
ca´ıda es mayor que el gasto de gas en formacio´n de estrellas. Pero si la eficiencia es
muy grande, se gasta ma´s gas del que esta´ cayendo, por lo que, a partir de un cierto
instante, la masa de gas es una funcio´n decreciente. En el panel derecho de la Fig. 4.3
representamos la evolucio´n de la tasa de ca´ıda de gas a lo largo del tiempo para este
mismo conjunto de modelos, en sus cuatro posibilidades.
En la Fig. 4.4 se muestra la evolucio´n del gas para todos los modelos de todos los
taman˜os, que se presentan separados en paneles segu´n el valor del tiempo de colapso y
la masa dina´mica. Los valores de las eficiencias en formacio´n estelar son los indicados
en la tabla 4.4.
4.3.2. Formacio´n estelar
A diferencia de otros modelos en los que se supone una forma funcional para la
tasa de formacio´n estelar, en nuestro modelo, e´sta es un resultado, consecuencia del
conjunto de para´metros elegido.
En la Fig. 4.5 se representan las historias de formacio´n estelar correspondientes a
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Tcol = 8, efi = Muy Baja
Tcol = 8, efi = Muy Alta
Tcol = 60, efi = Muy Baja
Tcol = 60, efi = Muy Alta
Figura 4.2: Panel superior: Masa final de la galaxia para cada valor de la masa de la protogalaxia, o
masa dina´mica, segu´n el tiempo de colapso. Panel inferior: Componente final de gas de cada galaxia
dependiendo del tiempo de colapso y de la eficiencia.
todos los modelos. Al igual que en la Fig. 4.4, se han agrupado los paneles por tiempo
de colapso y masa de la galaxia, representando conjuntamente todos los valores de las
eficiencias. Observando la gra´fica por columnas se aprecia que el factor de escala es
poco influyente en la historia de la formacio´n estelar: los paneles de la misma colum-
na presentan historias de formacio´n estelar cualitativamente similares para un mismo
valor de la eficiencia. Este hecho es consecuencia de haber elegido de forma escalada
las densidades de la protogalaxia y la galaxia, lo que hace que los resultados sean con-
gruentes. La formacio´n estelar en todos los modelos es continua -que no constante- y
esta´ exenta de brotes.
Los modelos con mayor eficiencia alcanzan muy pronto el valor ma´ximo de la tasa
de formacio´n estelar, y a partir del cual se transforma en una funcio´n decreciente,
como consecuencia de la reduccio´n del gas disponible. En el otro extremo, los modelos
con menor eficiencia tienen siempre gas en abundancia para llevar a cabo procesos de
formacio´n estelar, de manera que la TFE es una funcio´n creciente a lo largo de toda la
historia de la galaxia. Entre ambas situaciones, se encuentran galaxias que mantienen
un valor pra´cticamente constante durante largos periodos de tiempo.




Figura 4.3: Figura de la izquierda: evolucio´n de la masa de la galaxia, masa en forma de gas y masa
estelar del modelo mayor, en los casos extremos. Los paneles a) y b) corresponden a la mı´nima eficiencia
en formacio´n estelar. Los paneles c) y d) representan el caso de ma´xima eficiencia. Por columnas, los
paneles a) y c) corresponden al menor tiempo de colapso y en los paneles b) y d) se representa el caso
opuesto: tasa de ca´ıda de gas mı´nima. Figura de la derecha:Evolucio´n de la tasa de ca´ıda de gas para
los cuatro valores del tiempo de colapso en el caso de los modelos correspondientes a la galaxia de
mayor masa.
4.3.3. Evolucio´n temporal de las abundancias elementales del gas
Ox´ıgeno
Al igual que hemos hecho en el cap´ıtulo anterior, nos centraremos en las abundan-
cias de los elementos del ciclo CNO y del hierro. El primer elemento a estudiar es el
ox´ıgeno. Se suele tomar como elemento patro´n a la hora de tipificar la metalicidad del
medio interestelar: es el elemento ma´s abundante despue´s del hidro´geno y el helio y
presenta l´ıneas fuertes en la parte visible del espectro. Al ser un elemento generado
principalmente en estrellas masivas, esta´ presente en el medio interestelar desde los
inicios de cualquier episodio de formacio´n estelar.
La Fig. 4.6, muestra la evolucio´n temporal de la abundancia de (O/H) para los
distintos modelos calculados. Cuando la eficiencia en formacio´n estelar es grande, el
ox´ıgeno alcanza un alto valor muy pronto, que luego se mantiene pra´cticamente cons-
tante. Sin embargo, cuando la eficiencia es pequen˜a, se forman menos estrellas en la
unidad de tiempo, por lo que la aparicio´n del ox´ıgeno es ma´s gradual, alcanza´ndose su
abundancia ma´xima en el momento presente.











Figura 4.4: Evolucio´n de la masa total de gas en la galaxia para todos los modelos. En el margenn
derecho se indica el valor de la masa de la galaxia a que se refiere cada panel, y en la parte superior
el tiempo de colapso. El criterio de colores es el descrito en la tabla 4.4











Figura 4.5: Historias de formacio´n estelar expresadas en M⊙/an˜o. La correspondencia de los colores
con la eficiencia es la indicada en la tabla 4.4. En la mayor´ıa de los casos las gra´ficas azul y morada
se solapan, y ambas pasan por su valor ma´ximo antes del primer Giga-an˜o.





































Figura 4.6: Evolucio´n temporal de la abundancia de ox´ıgeno.
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Carbono
En la Fig. 4.7 se representa la evolucio´n de la abundancia relativa entre el carbono y
el ox´ıgeno frente a la abundancia de e´ste u´ltimo, siguiendo el mismo criterio de colores
que en los gra´ficos anteriores. El origen nucleosinte´tico del carbono es complejo (ver
Anexo A) y esto se refleja en las distintas relaciones (C/O) vs (O/H) mostradas por
cada modelo.
El valor final de la abundancia relativa de (C/O) es poco dependiente del modelo,
con una variacio´n entre los casos ma´s extremos de, a penas, 0.1 dex. La variacio´n entre
unas eficiencias y otras se pone de manifiesto en el valor del ox´ıgeno, y en el camino
recorrido. Los modelos de eficiencias grandes son los que presentan una primera parte
con pendiente muy plana, que posteriormente sube hasta valore altos (similar a lo que
se vio en el caso de la V´ıa La´ctea), mientras que los que tienen menor formacio´n estelar
tienen una pendiente diferente de cero.
Nitro´geno
De igual forma que en el caso del (C/O), en la Fig. 4.8 se representa la evolucio´n
de la abundancia relativa de (N/O). Como ya se expuso anteriormente, el nitro´geno se
forma a partir del carbono, por lo que su comportamiento respecto a las eficiencias es
similar al de ese elemento. El hecho de que el carbono del que se forme se haya generado
a lo largo de la evolucio´n de la estrella, o por el contrario, este´ originalmente debido
a la metalicidad del gas, es lo que le va a conferir el cara´cter primario o secundario
respectivamente.
Es importante destacar que los modelos reproducen la dispersio´n de datos que se
observa para bajas metalicidades, aunque no para las zonas de altas metalicidades.
Hay que tener en cuenta que las galaxias que se esta´n modelando son enanas, y ob-
servacionalmente se comprueba que presentan bajos valores de abundancia de ox´ıgeno,
12 + log(O/H) ≤ 8.2
La pendiente de la relacio´n entre (N/O) y (O/H) es mayor cuanto menor es el
tiempo de colapso y mayor es la eficiencia. Estos modelos forman muchas estrellas
en un principio, antes del primer Giga-an˜o de evolucio´n, y el nitro´geno que se haya
producido por esta poblacio´n entrara´ pronto a formar parte del medio interestelar.
Como la formacio´n estelar continu´a siendo alta (como se ve en la Fig. 4.5, gra´ficas
moradas y azules) se sigue eyectando nitro´geno al medio por las estrellas intermedias,
a la par que las estrellas masivas de nueva formacio´n siguen introduciendo ox´ıgeno.
En el extremo contrario se encuentran los modelos con tiempo de colapso largo
y eficiencia baja. En este caso la formacio´n estelar al principio de la evolucio´n es
extremadamente baja, por lo que hay muy poco ox´ıgeno y nitro´geno, y el cociente
entre ambos permanece invariable. La situacio´n no cambia hasta que el nu´mero de






































Figura 4.7: Evolucio´n de la abundancia de C/O.
































Figura 4.8: Evolucio´n de la abundancia de N/O.
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estrellas formado es suficientemente grande, y e´sta se produce para tiempos pro´ximos
al presente.
Hierro
Al igual que le ocurre al ox´ıgeno, el hierro ha sido tradicionalmente uno de los
marcadores de la metalicidad, pero en este caso relativo a la poblacio´n estelar. El hierro
es un elemento generado en las fases finales de la evolucio´n estelar, fundamentalmente
por eventos del tipo SNIa, (ver Anexo A), que le hace ser detectable solamente cuando
estas estrellas han comenzado a morir. Aparece tarde y llega a alcanzar el valor de
la vecindad solar cuando existe una poblacio´n suficientemente numerosa a la vez que
vieja. Las galaxias enanas que evolucionan aisladas (enanas irregulares y BCD) tienen
pocas estrellas, y la mayor´ıa jo´venes. Incluso hay algunas galaxias BCD en las que ni
si quiera se ha podido detectar con claridad una poblacio´n subyacente. Con todo esto
es de esperar que su contenido en hierro sea claramente deficitario.
En la Fig. 4.9 se representa la Relacio´n Edad-Metalicidad. Es un buen indicativo del
correcto funcionamiento de los modelos el que so´lo se alcancen valores de [Fe/H]∼ 0
para los casos ma´s extremos, mientras que en el resto de ellos, el hierro resulta escaso
comparado con el valor medido en la vecindad solar, como ocurre en la mayor´ıa de las
galaxias que se desean modelar. El mı´nimo valor obtenido para el tiempo presente es
[Fe/H] ∼ −3.0dex
4.3.4. Valores de las abundancias en el tiempo presente
En la Fig. 4.10 se presentan los valores finales de la evolucio´n para las abundancias
relativas (N/O) y (C/O). En estas gra´ficas cada color representa un valor de la masa
dina´mica, siendo los modelos de mayor eficiencia los que muestran mayor abundancia.
Las trazas son los caminos evolutivos seguidos en cada caso.
En estos gra´ficos no se aprecia la dispersio´n observada. La razo´n es que son puntos
que se obtienen de simulaciones con el mismo tiempo de evolucio´n. Es decir, estamos
suponiendo que todos los objetos comenzaron a formar estrellas, con diferentes ritmos,
en el mismo instante y las formaron durante la misma cantidad de tiempo, adema´s
de haber supuesto que todas las masas dina´micas esta´n en consonancia con todas las
densidades. Esta homogeneidad de para´metros produce una coleccio´n de datos exentos
de dispersio´n, pero no ocurre lo mismo si tenemos en cuenta el camino seguido para
llegar a esos valores, marcados con las trazas de evolucio´n. El a´rea delimitada por
todas las l´ıneas y todos los puntos sera´ la zona en la que compararemos los resultados,
habida cuenta de que los objetos observados no van a tener todos una edad igual a
13.2 Giga-an˜os. Las galaxias ma´s jo´venes no se situara´n en la zona de puntos, sino que
coincidira´n con algu´n tramo de la traza, anterior a su extremo final.





































Figura 4.9: Relacio´n Edad-Metalicidad. La correspondencia de los colores con la eficiencia, y la nu-
meracio´n de los modelos es la misma que en las figuras anteriores. Solamente los modelos de ma´xima
eficiencia y mı´nimo tiempo de colapso llegan al final al valor solar.
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Figura 4.10: Panel izquierdo: valores finales de la abundancia de nitro´geno. Las l´ıneas marcan las
trazas de evolucio´n. Panel derecho: valores finales de la abundancia de carbono, indicando tambie´n
las trazas de la evolucio´n
En la Fig. 4.11 se comparan las abundancias de hierro y ox´ıgeno. Tal y como men-
cionamos al principio, las tasas de SNIa que hemos elegido son las de Ruiz-Lapuente
y los rendimientos de estrellas masivas son los de Woosley & Weaver (1995) en los
que se ha reducido el hierro eyectado en un factor 2. Solamente los modelos de mayor
eficiencia y mayor masa se acercan a un valor de [Fe/H] solar.
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Figura 4.11: Relacio´n entre el hierro y el ox´ıgeno.
4.4. Resultados relativos a la evolucio´n espectro-fotome´trica
4.4.1. Modelos de S´ıntesis de Poblaciones Simples
Una poblacio´n estelar simple (PES) esta´ formada por la cantidad de estrellas de
distintas masas -de acuerdo a una determinada Funcio´n Inicial de Masa- que se forman
en un un intervalo de tiempo lo suficientemente corto como para considerar que se han
formado todas a la vez. Se considera que todos los objetos de una PES tiene la misma
edad y se han formado a partir del mismo gas, y por tanto con la misma metalicidad.
Para obtener la distribucio´n espectral de energ´ıa de estas PES hemos recurrido a
los modelos de Garcia-Vargas et al. (1998), actualizados en Molla´ et al. (2009).
Estos modelos esta´n calculados usando una FIM de Salpeter (1955) para diferentes
l´ımites inferior y superior de masa: 0.85 M⊙ y 120 M⊙ ; 0.15 M⊙ y 100 M⊙ , y 1 M⊙ y
100 M⊙ . Adema´s han calculado modelos con las FIM de Ferrini et al. (1990), Kroupa
(2002) y Chabrier (2003), para intervalos de masas entre 0.15 M⊙ y 100 M⊙ .
Las isocronas utilizadas son las de Bressan et al. (1998) que consideran overshooting
y pe´rdidas de masa, para seis diferentes valores de la metalicidad: Z=0.0001, 0.004,
0.008, 0.02 y 0.05. El menor valor de la metalicidad no se hab´ıa incluido en trabajos
previos hasta el momento. El intervalo de edad abarca desde log(t) = 5.00 hasta 10.30,
con una resolucio´n de ∆log(t) de 0.01 para las edades ma´s jo´venes.







Figura 4.12: DEE para una poblacio´n estelar simple de metalicidad Z=0.004 en diferentes edades,
tomando la funcio´n inicial de masas de Ferrini et al. (1990) con l´ımites inferior y superior de 0.15 M⊙
y 100M⊙ respectivamente.
Las distribuciones espectrales de energ´ıa (DEE) de las estrellas incluidas en cada
isocrona se obtienen a partir de los modelos de atmo´sferas estelares. Para estrellas con
temperatura efectiva menor de 25000K los modelos empleados son los de Lejeune et
al. (1997). En el caso de estrellas O, B y Wolf-Rayet, se utilizan los modelos NLTE de
Smith et al. (2002), que consideran valores de la metalicidad Z = 0.001, 0.004, 0.008,
0.02 y 0.04. Estos modelos incorporan el efecto de blanketing meta´lico a los modelos
de Pauldrach et al. (2001) para estrellas tipo O, y Hillier & Miller (1998) para estrellas
WR. Para estrellas post-AGB y nebulosas planetarias, con 220000 > Te > 50000K se
han usado los modelos NLTE de Rauch (2003). Para mayores temperaturas se utiliza
la distribucio´n de cuerpo negro.
El primer resultado de estos modelos es una tabla que confecciona el diagrama HR
para cada valor de la edad y la metalicidad. Con el fin de conseguir la distribucio´n es-
pectral de energ´ıa, se calcula el nu´mero de estrellas que hay en cada unidad de a´rea del
diagrama H-R, y se asigna el modelo de atmo´sfera estelar ma´s pro´ximo. A la distribu-
cio´n espectral obtenida, se le suma la emisio´n del continuo nebular, suponiendo que el
gas tiene una temperatura electro´nica, Te, dependiente de la metalicidad. El resultado
final, sumando ambas distribuciones, es el espectro total para cada valor de la edad
y la metalicidad, para cada una de las FIM elegidas, que nosotros utilizaremos como
librer´ıas espectrales. El rango en longitudes de onda abarca desde 91 hasta 160000 A˚,
con una resolucio´n media en el o´ptico de 20 A˚. En la Fig 4.12 se muestran las DEE de
una poblacio´n simple de metalicidad Z=0.004 para diferentes edades.
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Como la formacio´n estelar en nuestros modelos es continua, asimilamos la poblacio´n
estelar a una sucesio´n de PESs, correspondiendo cada una a un paso de tiempo del
modelo evolutivo. Para cada una de ellas obtenemos su distribucio´n espectral de energ´ıa
(DEE), y del conjunto de todas ellas, a tenor de su edad y metalicidad, resulta el





Donde τ(t′) = t− t′.
Con el fin de comprobar el camino evolutivo de la DEE, hemos seguido este proceso
para diferentes instantes de tiempo, concretamente, para cada Giga-an˜o de evolucio´n.
De esta forma, de cada modelo tenemos 14 espectros correspondientes a los tiempos:
1, 2, 3, ..., 12, 13 y 13.2 Giga-an˜os.
4.4.2. Distribuciones espectrales de energ´ıa
El primer resultado obtenido y del que se deducen los dema´s es la DEE de cada mo-
delo para diferentes valores del tiempo, esto es, diferentes estados de evolucio´n. En la
Fig. 4.13 se presentan las diferentes distribuciones espectrales para los dos casos extre-
mos de formacio´n estelar de la galaxia de mayor masa: ma´ximo y mı´nimo, evaluados en
diferentes estados de tiempo. En el panel izquierdo se muestra el caso correspondiente
a la mayor eficiencia, y en e´l se indica el significado de cada color.
Cada espectro corresponde a un determinado tiempo de evolucio´n de la galaxia.
Dado que la formacio´n estelar es continua, en todos los casos hay poblacio´n joven, y
la diferencia entre unos espectros y otros es la proporcio´n entre la poblacio´n vieja y la
joven, y el tiempo que cada generacio´n ha tenido para evolucionar.
En el supuesto de ma´xima eficiencia en formacio´n estelar, la mayor parte de las
estrellas se han formado en tiempos pasados, por lo que el peso de la poblacio´n estelar
subyacente es muy grande, y a pesar de que la tasa de formacio´n estelar es la mayor
de todos los casos modelados, la influencia en el espectro de las u´ltimas generaciones
se ve apantallado por la abundancia de estrellas viejas.
En el lado contrario tenemos el caso de eficiencia en formacio´n estelar mı´nima. En
este modelo, la formacio´n estelar empieza a ser relevante muy tarde, porque la tasa de
ca´ıda de gas es muy pequen˜a y a la vez la eficiencia en formacio´n de nubes y estrellas
tambie´n lo es. Como resultado de estos dos hechos, la TFE es una funcio´n creciente con
el tiempo, por lo que las generaciones jo´venes siempre sera´n ma´s masivas que las viejas,
y en consecuencia dominara´n la distribucio´n espectral de energ´ıa. En la observacio´n,
se manifiesta como una galaxia poco brillante y azul.






Modelo Max. Efi. Modelo Min. Efi.
Figura 4.13: Distribuciones espectrales de energ´ıa para los modelos de mayor masa (M6) en los casos
extremos de ma´xima formacio´n estelar (izquierda) y mı´nima (derecha). Los espectros se han norma-
lizado al valor del flujo a 4000AA.
Modelo Efi. Max
PES Z=0.008 T=5Ga
PES Z=0.01 T=12Ga 
Modelo Efi. Min
PES Z=0.0001 T=10Ga
PES Z=0.0001 T=12Ga 
Figura 4.14: Comparacio´n de las DEE de los dos modelos extremos de la Fig.4.13 con poblaciones
estelares simples. En verde se representa la PES que tiene una edad y una metalicidad igual a los
valores medios del modelo, y en rojo la que corresponde a los valores finales de edad y metalicidad.
En el panel de la derecha, la metalicidad media y final del modelo son extremadamente pequen˜as,
por lo que ha sido necesario en ambos casos elegir los modelos de s´ıntesis de poblaciones de menor
metalicidad.
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Una consecuencia directa del proceso de formacio´n estelar continua es que las DEE
no son asimilables a poblaciones estelares simples. Para ponerlo de manifiesto se ha
calculado el valor de la metalicidad media de todas las poblaciones de cada modelo
(asimilando una a cada paso de tiempo) y la edad media de todas ellas y se ha com-
parado la DEE del modelo con la correspondiente a una poblacio´n estelar simple que
tuviera la edad y metalicidad media antes obtenidas. Como se aprecia en la Fig.4.14
en la que se representa el modelo en color azul y la PES de edad y metalicidad media
en verde, hay claras discordancias entre ambos, en los dos casos elegidos.
Adema´s se ha comparado el espectro con el de una PES cuya edad y metalicidad
fueran iguales a los valores finales de la evolucio´n (Fig.4.14 en color rojo), pero tampoco
hay correspondencia entre ambos. La distribucio´n espectral de energ´ıa de una galaxia
con una historia de formacio´n estelar ma´s o menos compleja no es asimilable a la de
una poblacio´n estelar simple, sea cual fuera su edad y metalicidad.
A partir de las distribuciones espectrales de energ´ıa, integrando el espectro para
los valores de los diferentes filtros, se han calculado las magnitudes y los colores de
cada modelo para dos sistemas fotome´tricos: el de Johnson (UBVRIJHKL) y el del
proyecto Sloan Digital Sky Survey (SDSS) (griz), de los que presentamos las funciones
de transmisio´n en la Fig. 4.16.
4.4.3. Relacio´n Masa-Luminosidad
La obtencio´n de la masa dina´mica de las galaxias dIrr a trave´s de la curva de
rotacio´n apunta a que estos sistemas tienen dos componentes diferenciadas: una primera
componente, con valor fijo M/L, en la que la masa y la luz van parejas; y una segunda,
causada por un halo de materia oscura que sigue el patro´n de una esfera isoterma. En
el estudio de las galaxias del G.L. Mateo (1998) pone de manifiesto que el peso de una
componente u otra es diferente para las galaxias tempranas o tard´ıas. As´ı, las galaxias
tard´ıas necesitan tener mayor halo de materia oscura para poder justificar la curva de
rotacio´n que se observa a grandes valores del radio gala´ctico. El l´ımite inferior de la
relacio´n M/L para galaxias tempranas que obtiene es:




Esta relacio´n se basa en la idea de que las galaxias tempranas esta´n inmersas en un
halo de materia oscura de 107M⊙, y presentan una relacio´n fija entre la masa luminosa
y la luz de 2.5. E´ste es el l´ımite inferior para la componente oscura, de manera que
las galaxias dIrr deben tener una relacio´n M/L mayor. En la Fig. 4.17 se muestra el
cociente M/L para los modelos, a la vez que el ajuste obtenido por Mateo, como l´ımite
inferior. En el valor de la masa dina´mica se ha incluido la suma de masas de la galaxia










Figura 4.15: Distribuciones espectrales de energ´ıa en forma log-log para todos los modelos para un
tiempo de evolucio´n de 12 Giga-an˜os.
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Figura 4.16: Funciones de transmisio´n de los filtros. En el panel izquierdo esta´n representados los del
sistema fotome´trico de Johnson y en el derecho los del sistema fotome´trico del proyecto SDSS
y la protogalaxia, de manera que todos los modelos del mismo color tienen la misma
masa.
Como l´ımite superior se presenta la relacio´n de Shankar et al. (2006) para las ga-
laxias tard´ıas, fundamentalmente espirales, y galaxias de mayor masa. Ambos ajustes
representan los l´ımites superior e inferior de la relacio´n M/L en funcio´n del tipo mor-
folo´gico que se este´ considerando, y delimitan el espacio de valores esperado para los
modelos.
La protogalaxia de la que parte la evolucio´n de los modelos se considera de gas
primordial, con el fin de que la ca´ıda de este gas sea capaz de generar estrellas. No
obstante, la influencia que sobre la masa del sistema tiene el gas no ca´ıdo es asimilable
a la componente de materia oscura que se infiere en estos objetos. Esto permite estudiar
el efecto de la componente de materia oscura asimila´ndola a la parte de la protogalaxia
que no colapsa.
Para cada masa dina´mica (un mismo color en la figura), la u´nica diferencia entre un
modelo y otro es la formacio´n estelar que haya tenido lugar. Cuantas ma´s estrellas haya
formado, mayor luminosidad y por tanto menor valor del cociente M/L. Los modelos
con menor formacio´n estelar son los situados en la parte superior del gra´fico, en los que
la luminosidad es muy pequen˜a, y por tanto la componente de la protogalaxia tiene
mayor contribucio´n en la relacio´n M/L. En el extremo opuesto esta´n los modelos con
mayor formacio´n estelar y por tanto mayor luminosidad, en los que se aprecia un valor
l´ımite para todos ellos, M/L=23. Incluso en los modelos ma´s luminosos no se llega a la
relacio´n M/L=2.5, porque la influencia del halo (protogalaxia) en el valor de la masa es
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Shankar et al. 2006
Figura 4.17: Relacio´n masa-luminosidad de los modelos. La l´ınea negra es el ajuste que hace Mateo
(1998) como l´ımite inferior para las galaxias tempranas. Las galaxias dIrr deben situarse por encima
del l´ımite puesto que se observa, a trave´s de su curva de rotacio´n, que tienen una componente mayor
de materia oscura
muy grande, y porque los intervalos de tiempo de ca´lculo son mayores de lo que viven
las estrellas masivas, responsables de una gran parte de la luminosidad.
Restringiendo el trabajo exclusivamente a las galaxias, en la Fig. 4.18 se presenta la
relacio´n M/L para las bandas B y V. La luminosidad en banda B es muy dependiente
de la poblacio´n joven, pero el hecho de tomar un intervalo de tiempo de 107 an˜os hace
que los efectos que la u´ltima generacio´n de estrellas pudieran producir no van a ser
apreciables. Por esta razo´n ambos paneles son cualitativamente similares.
Los modelos con una eficiencia mayor son los que formaron ma´s estrellas en el pasado
(ver Fig. 4.5) y fueron reduciendo su tasa de formacio´n estelar a lo largo del tiempo.
La consecuencia directa es que tienen mucha masa acumulada en estrellas pero no
tienen una luminosidad alta. En la Fig. 4.18 muestran una relacio´n masa-luminosidad
en logaritmo en torno a 1.2 es decir, M/L ∼ 16.
Ser´ıa diferente si estuvie´ramos considerando modelos con brotes, en los que el inicio
del mismo produce un intenso aumento del color azul durante unos poco millones de
an˜os. En ese caso ser´ıa necesario que los intervalos de tiempo fueran lo suficientemente
pequen˜os como para que pudiera apreciarse, esto es, del orden del millo´n de an˜os.
El estudio de la relacio´n luminosidad-metalicidad permite ir un paso ma´s alla. En
esta relacio´n esta´ impl´ıcita no so´lo la masa en forma de estrellas sino, en cierto sentido,
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Figura 4.18: Relacio´n Masa estelar-Luminosidad en bandas B (izquierda) y V (derecha).
la historia de formacio´n estelar. Para una galaxia que en la actualidad no tenga un
gran contenido en estrellas jo´venes, si en su pasado tuvo una formacio´n estelar no
despreciable, la metalicidad observada deber´ıa ser ma´s alta que en el caso contrario.
En la Fig. 4.19 se presenta esta relacio´n tomando el ox´ıgeno como trazador de
metalicidad. La dispersio´n es debida a las distintas historias de formacio´n estelar: por
ejemplo, los modelos de galaxias de baja eficiencia esta´n experimentando su ma´xima
tasa de formacio´n estelar en la actualidad, de forma que tendra´n una poblacio´n joven
a la vez que escaso contenido en ox´ıgeno. Como consecuencia se situ´an en la parte
intermedia derecha del gra´fico, correspondiente a una luminosidad en banda B alta a
la vez que una metalicidad ma´s baja que el resto de sus compan˜eras. Las trazas indican
el camino evolutivo seguido por los modelos y los puntos el valor final en cada caso.
Los modelos situados en la parte ma´s alta de la figura, esto es, con mayor valor de la
metalicidad, corresponden a los que tienen mayor eficiencia. Son los que en la Fig. 4.5
esta´n representados en color morado y azul. Estos modelos experimentan su ma´xima
tasa de formacio´n estelar en e´pocas tempranas, alcanzando valores relativamente altos
de la abundancia en ox´ıgeno.
Observacionalmente se pone de manifiesto que existe una buena correlacio´n entre
la metalicidad y la luminosidad. Podr´ıamos citar desde los estudios de Lequeux et
al. (1979), pasando por Skillman et al. (1989); Lee et al. (2003b) hasta los grandes
estudios estad´ısticos actuales, como Lamareille et al. (2004) con ma´s de 6.000 objetos, o
Tremonti et al. (2004) con 54.000 objetos. En la Fig. 4.19 hemos representado algunas de
las rectas de correlacio´n en los intervalos de magnitudes en los que han sido calculados.
Los modelos que presentan una formacio´n estelar reciente sera´n los que se situ´en por





Figura 4.19: Relacio´n Luminosidad-Metalicidad. Las trazas indican el camino evolutivo seguido y los
puntos corresponden al valor final.
debajo de las l´ıneas, correspondiente a una metalicidad baja a la vez que una magnitud
alta. Por el contrario, los que esta´n por encima debieran ser objetos con una gran masa
estelar encerrada en poblaciones viejas, con alta abundancia de ox´ıgeno a la vez que
baja luminosidad.
De las tendencias de las rectas de correlacio´n parece deducirse que, a medida que
la masa de la galaxia es menor, los modelos ma´s realistas son los que tienen eficiencias
progresivamente ma´s bajas. Es decir, las galaxias de menor masa efectivamente forman
menos estrellas; sus procesos de formacio´n estelar son por tanto menos eficientes.
Colores
Dentro de la gran cantidad de colores que se pueden calcular con las magnitudes
obtenidas, nos centraremos en (U-B) y (B-V), que son los mejores indicadores del tipo
de poblacio´n que presenta cada galaxia.
El panel izquierdo de la Fig. 4.20 representa el diagrama color-color para todos los
modelos en el punto final de su evolucio´n. El valor de la eficiencia en formacio´n estelar
elegida para cada modelo crece de izquierda a derecha y de arriba a abajo. Los puntos
situados en el extremo inferior derecho corresponden a los modelos con una eficiencia
muy alta. Estos modelos presentan una tasa de formacio´n estelar ma´s intensa en el
pasado que en el presente, porque el propio proceso de formacio´n estelar ha hecho que
el gas disponible para formar estrellas se gastara pronto, y que en la actualidad su tasa
de formacio´n estelar sea menor que en el pasado. La consecuencia es que manifiestan
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un color ma´s rojo que el resto, por ser su poblacio´n vieja la dominante en el espectro.
Por el contrario los modelos situados en el extremo superior izquierdo son los que esta´n
experimentando en el presente su ma´xima formacio´n estelar, siendo la poblacio´n joven,
y por tanto azul, la dominante.
En el panel derecho se muestran las evoluciones para los dos casos extremos del
modelo de mayor masa (M6). Con nu´meros se indica el tiempo de evolucio´n en Giga-
an˜os. Los puntos negros intermedios son los correspondientes al resto de modelos para
esa masa, que corresponden a los c´ırculos morados del panel izquierdo.
En el caso de la l´ınea morada (eficiencia ma´xima) el inicio de la formacio´n estelar
es muy eficiente, para luego decrecer. Hay que tener en presente que la ma´xima TFE
se alcanza antes del primer Giga-an˜o, y a partir de aqu´ı decrece. Toda la masa estelar
creada en un principio va enrojecie´ndose hasta que su influencia es despreciable y
vuelven a dominar las generaciones ma´s jo´venes. Esto se manifiesta en que en los
primeros 5 Giga-an˜os la galaxia va adquiriendo un color ma´s rojo y permanece en esos
valores de (U-B) y (B-V) hasta un tiempo de 10 Giga-an˜os, a partir del que experimenta
una desplazamiento hacia el azul como consecuencia de la poblacio´n ma´s jo´ven.
Por otra parte, el comportamiento de la gra´fica roja es completamente diferente. Se
trata de un modelo con una ca´ıda de gas ma´s lenta y menor formacio´n estelar, lo que
hace que su ma´xima formacio´n estelar sea en el tiempo presente, por contar con ma´s
gas que en el pasado. Esta manera progresiva y lenta de formar estrellas se pone de
manifiesto en la monoton´ıa con la que va ganando color azul. Solamente en los estad´ıos
iniciales, en los que no hay ningu´n tipo de poblacio´n subyacente, se produce un cierto
”estancamiento”. Los valores de los 8 primeros Giga-an˜os esta´n pra´cticamente en la
misma zona1.
La Fig. 4.21 muestra las evoluciones, similares a las del panel derecho de la Fig. 4.20
para todos los casos estudiados. Teniendo en cuenta que la tasa de formacio´n estelar en
nuestros modelos es una funcio´n continua y carente de brotes, no es de esperar que se
produzcan grandes variaciones en un periodo de tiempo ma´s o menos corto, comparado
con el tiempo total de la evolucio´n. Dentro de cada panel, en el que la variacio´n se debe
exclusivamente a la eficiencia, los modelos van siguiendo una pauta de desplazamiento
hacia el azul en funcio´n de la proporcio´n de estrellas jo´venes que tengan. Los modelos
menos eficientes son aquellos en los que la poblacio´n joven esta´ en mayor proporcio´n y
por tanto los ma´s azules.
Analizando la figura por columnas, los paneles son pra´cticamente ide´nticos; no hay
ningu´n efecto apreciable debido al factor de escala. Sin embargo s´ı se aprecian diferen-
cias cuando se observan por filas, en las que var´ıa la tasa de ca´ıda de gas. Cuanto mayor
es el tiempo de colapso (menor tasa de ca´ıda de gas) el final de la evolucio´n es ma´s
1Es necesario poner de manifiesto que estas figuras esta´n representadas con una escala muy amplia, de manera que
las pequen˜as diferencias que se pudieran presentar en colores, y que no ser´ıan detectadas por la observacio´n, se ven
magnificadas. Cada unidad de eje corresponde a una diferencia de color de 0.02 magnitudes en (U-B) y 0.05 magnitudes
en (B-V).

















Figura 4.20: Panel izquierdo: Diagrama color-color en el que se presentan los valores finales de la
evolucio´n de todos los modelos. El valor de la eficiencia crece de izquierda a derecha y de arriba
a abajo. Panel derecho: Evolucio´n temporal de los colores para el modelo M6 en los dos supuestos
extremos de formacio´n estelar: mı´nimo (rojo) y ma´ximo (morado). Con nu´meros hemos indicado el
valor del tiempo de evolucio´n en Giga-an˜os para cada punto. En negro esta´n representados los puntos
finales para esta galaxia, en el resto de supuestos de eficiencia.
azul. En estos modelos el gas tarda mucho tiempo en estar presente en una cantidad
suficiente como para tener una formacio´n estelar apreciable, por lo que la contribucio´n
de la poblacio´n subyacente vieja debe de ser muy escasa.
Siguiendo el mismo procedimiento que en el caso del diagrama color-color, la Fig. 4.22
muestra la relacio´n color-magnitud para todos los modelos en el estado final de la evo-
lucio´n (panel izquierdo) y la evolucio´n de esta relacio´n para los casos extremos del
modelo de mayor masa (panel derecho). La eficiencia en formacio´n estelar crece de
izquierda a derecha y de abajo a arriba. Los modelo ma´s eficientes se situ´an en la zona
superior derecha.
Al estar considerando la magnitud en lugar del color como elemento de comparacio´n,
se produce una segregacio´n en funcio´n de la masa: las galaxias de mayor masa sera´n
ma´s brillantes que las ma´s pequen˜as, al margen de la eficiencia que tengan cada una.
Los modelos de mayores eficiencias (muy alta, alta y media) esta´n en la zona roja
del diagrama, y repiten el mismo patro´n para diferentes valores de la masa: los ma´s
masivos derecha (morados) y los menos masivos izquierda (rojos). En el centro se situ´an
los correspondientes a eficiencia media-baja, y en la izquierda esta´n lo correspondientes
a los menores valores. Los modelos de menor masa y menor eficiencia presentan una
magnitud MB ∼ −5 que aparentemente no corresponde con ninguna galaxia observada,
bien porque efectivamente no sea un modelo realista, bien porque haya un efecto claro












Figura 4.21: Evolucio´n temporal de los colores para todos los modelos. El criterio de colores es el
mismo que en los casos anteriores.












Figura 4.22: Panel izquierdo: Diagrama color-magnitud en el que se indican los caminos evolutivos y
los puntos finales de la evolucio´n de los modelos. El valor de la eficiencia crece de izquierda a derecha
y de arriba a abajo. Panel derecho: Evolucio´n temporal del diagrama color-magnitud en los mismos
casos que los representados en el panel derecho de la Fig. 4.20
de deteccio´n.
Estudiando un gran nu´mero de galaxias se observa que los colores de e´stas siguen
una distribucio´n bimodal, concentra´ndose en galaxias rojas y galaxias azules (Baldry
et al., 2004), y dejando una zona intermedia, el valle verde, en la que la densidad de
objetos es mucho menor. Este feno´meno es el que se reproduce en el panel izquierdo de
la Fig. 4.22, en el que la mayor´ıa de la galaxias se situ´an a ambos extremos del diagrama,
rojo y azul, quedando el centro pra´cticamente despoblado. Las trazas indican el camino
evolutivo, y se aprecia que las galaxias rojas han atravesado el valle verde, pero debe de
ser un paso lo suficientemente ra´pido como para que sea una zona con menor densidad
de observaciones.
En el panel derecho se muestran las evoluciones para los casos extremos analizados en
la Fig. 4.20. En ambos modelos, como es de esperar, el brillo es una funcio´n creciente,
puesto que la masa estelar es cada vez mayor. En el caso de mı´nima eficiencia, la
masa en forma de estrellas es claramente menor que en el caso contrario, por lo que
su luminosidad en B es muy inferior. No obstante, como parte de una situacio´n de
muy baja masa estelar, la variacio´n en la magnitud es mucho mayor que en el caso de
eficiencia alta. En este u´ltimo supuesto, al considerar la evolucio´n a partir de 1 Giga-
an˜o, partimos de un valor alto de la magnitud, de manera que la variacio´n total es
mucho menor. Al igual que en el panel derecho de la Fig. 4.20, las diferentes historias
de formacio´n estelar se reflejan en sus trazas: El caso de mı´nima eficiencia tiene un
aumento mono´tono de color azul por ser su tasa de formacio´n estelar una funcio´n












Figura 4.23: Evolucio´n del color frente a la magnitud para todos los modelos. Con el fin de apreciar
el factor de escala, hemos elegido la misma para todos los casos. As´ı, en los modelos de menor masa
las el inicio de las trazas no llega a apreciarse en los diagramas.
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creciente, mientras que el caso de eficiencia ma´xima sufre un retroceso inicial.
La evolucio´n de la relacio´n color-magnitud para todos los casos se muestra en la
Fig. 4.23. Con el fin de poner de manifiesto la influencia del factor de escala, hemos
representado todos los modelos con la misma escala, lo que hace que los de menor
masa se situ´en en los extremos inferiores (menor luminosidad) mientras que los de
mayor masa ocupen los lugares superiores. De hecho los valores iniciales de la evolucio´n
en los modelos de menor masa ni siquiera llegan a magnitudes negativas, por lo que
no aparecen reflejados en la gra´fica, mientras que sus valores finales a penas llegan a
MB = −10.
Relacio´n colores-abundancias
Para terminar la exposicio´n de resultados, se muestra en la Fig. 4.24 la relacio´n
que existe entre los colores y las abundancias de ox´ıgeno (panel izquierdo) y nitro´geno
(panel derecho).
La temprana aparicio´n del ox´ıgeno hace que su valor aumente muy ra´pidamente
al principio, sin que la galaxia experimente un cambio notable en el color, por eso
la pendiente que forman las trazas en su parte inicial es pra´cticamente vertical. La
eficiencia aumenta de izquierda a derecha y de abajo a arriba. Los modelos situados
en la parte inferior izquierda son, por tanto, los de menor eficiencia en formacio´n
estelar. Para estos casos la traza de evolucio´n presenta una pendiente negativa: el objeto
aumenta su color azul a lo largo del tiempo. A partir de un determinado valor de la
eficiencia y de la abundancia de ox´ıgeno, las trazas presentan un cambio de pendiente,
consecuencia de la influencia de la poblacio´n vieja, que contribuye al enrojecimiento
del objeto.
El codo que aparece en la figura, en un valor de 12 + log(O/H) = 7.9, separa los
modelos segu´n su historia de formacio´n estelar: aquellos que tengan una TFE creciente
a lo largo del tiempo se localizan por debajo del e´l, mientras que los que pasan por un
valor ma´ximo para luego decrecer son los que presentan 12 + log(O/H) > 7.9.
Los modelos situados en la parte superior derecha pasan por un enrojecimiento
inicial y finalmente se vuelven ligeramente ma´s azules, debido a su poblacio´n joven.
Este giro hacia el color azul es tanto ma´s fuerte cuanto mayor sea la eficiencia. La
pendiente casi plana en estas fases es consecuencia del alto valor que tienen en ox´ıgeno
cuando se llega a estos estad´ıos evolutivos, producido por su larga historia de formacio´n
estelar.
La relacio´n entre el nitro´geno y el color se muestra en el panel derecho de la Fig. 4.24.
El comportamiento es similar al del caso anterior, los modelos de baja eficiencia esta´n
situados debajo del codo que se aprecia en la figura, pero no es posible segregarlos en
funcio´n de su historia de formacio´n estelar, porque por encima del codo hay modelos
4.4. RESULTADOS RELATIVOS A LA EVOLUCIO´N ESPECTRO-FOTOME´TRICA 111
Av=0.5mag 
Av=0.5mag
Figura 4.24: panel izquierdo: relacio´n entre el ox´ıgeno y el color (B-V). La figura muestra un codo,
por debajo del cual se situan los modelos con historias de formacio´n estelar creciente. Los modelos
con abundancias superiores a dicho codo son los correspondientes a historias de formacio´n estelar
decreciente. Panel derecho: relacio´n entre el nitro´geno y el color (B-V). El comportamiento de los
modelos es similar al del panel izquierdo.
con historias crecientes, aunque las eficiencias sean ma´s altas que los que se encuentran
por debajo. Para valores de (N/O) > 1.35 hay una relacio´n directa entre el color y la
abundancia, valores mayores de (N/O) suponen galaxias ma´s rojas.
Las trazas de los modelos menos eficientes, con una pendiente pra´cticamente nula se
deben a la baja metalicidad del medio interestelar. La contribucio´n de la componente
secundaria del nitro´geno es muy reducida y las abundancias de nitro´geno y ox´ıgeno
aumentan a la vez en un medio muy poco meta´lico, mientras que el objeto se va
volviendo azul por su formacio´n estelar reciente.
Para ver la escala de tiempo de estos efectos, hemos representado los modelos ex-
tremos elegidos anteriormente, con la misma te´cnica, marcando tambie´n con puntos
negros los resultados finales correspondientes a las situaciones intermedias, segu´n se ve
en la Fig. 4.25















Figura 4.25: Evolucio´n de la relacio´n entre las abundancias y el color (B-V), en los casos extremos de
ma´xima y mı´nima eficiencia en formacio´n estelar para los modelos M6. Los puntos negros representan
el resto de modelos para la misma masa dina´mica. Se corresponden con los c´ırculos morados de la Fig.
4.24.
Cap´ıtulo 5
Comparacio´n con el cuerpo de
datos observacionales
5.1. Introduccio´n
La manera de evaluar los resultados obtenidos es a trave´s de la comparacio´n con
objetos ana´logos. Es obvio que la coleccio´n de datos debe de estar formada por obser-
vaciones de galaxias enanas, pero dentro de e´stas hay variedad de tipos.
A la luz de las caracter´ısticas iniciales y de los resultados de los modelos, las galaxias
a elegir deben de haber evolucionado aisladas, tiene que tener estrellas jo´venes tengan
o no poblacio´n subyacente, y han de ser ricas en gas. Esto conduce a eliminar de la
muestra las enanas el´ıpticas, esferoidales, y buscar solamente datos de irregulares y
galaxias compactas azules.
A pesar de restringir la bu´squeda solamente a estos dos tipos, la proliferacio´n de
observaciones es tal que es necesario hacer una compilacio´n adecuada de ellas. Confec-
cionaremos dos cuerpos de datos diferentes. El primero contiene datos de estas galaxias
para todas las relaciones que se desean evaluar. En este caso se eligen la mayor´ıa de los
datos disponibles de un gran conjunto de autores. El compendio de todos ellos va a dar
una idea estad´ıstica del intervalo de valores en los que deben de situarse los resultados
de nuestros modelos. El segundo cuerpo de datos consta de muy pocos objetos, muy
conocidos y ampliamente observados, de los que se conoce la mayor parte de sus valores
de gas, abundancias y datos fotome´tricos. Este conjunto de objetos se utilizara´ como
objetos patro´n para seleccionar cua´l de todos los modelos se adapta ma´s a cada uno
de ellos, y poder inferir que´ valores de los para´metros de entrada son los que han dado
lugar al modelo ma´s af´ın.
De la comparacio´n de todos los modelos con ambos cuerpos de datos podremos
conocer que´ modelos realmente no corresponden con ningu´n objeto observado hasta
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ahora, y por tanto que´ valores de los para´metros de entrada no son en absoluto realistas.
Es decir, se podr´ıan eliminar aquellos modelos que realmente no representan nada real
hasta al momento.
5.2. Compilacio´n de datos de la literatura
5.2.1. Enanas Irregulares Aisladas
La recopilacio´n de este grupo de enanas se basa en tres trabajos ba´sicos en los que
se han seleccionado objetos ma´s o menos aislados: van Zee (2000), Garnett (2002), y
Lee et al. (2003b). Alguna de las galaxias incluidas pertenecen al GL, pero esta´n de tal
manera situadas que a los efectos de evolucio´n se las puede considerar independientes.
Datos de van Zee (2000): Hacen una seleccio´n de objetos del Cata´logo General de
Uppsala (UGC) aplicando como primer criterio que sean de tipo tard´ıo y con una
magnitud MB > −18. De e´stos, eligen los objetos ricos en gas, con un valor alto
del flujo de HI. Para asegurar el aislamiento, desechan las galaxias que tuvieran
alguna compan˜era en un entorno de menos de 30’. El resultado final es una lista
de 58 objetos. En sucesivos trabajos (van Zee, 2001; van Zee et al., 2006; van Zee
& Haynes, 2006) estudian la abundancia del gas, la fotometr´ıa y las abundancias
de ox´ıgeno y nitro´geno y la formacio´n estelar.
Datos de Garnett (2002): El autor hace una recopilacio´n de datos de un gran
nu´mero de trabajos con el fin de estudiar la relacio´n luminosidad-metalicidad de
objetos tard´ıos. Concretamente, selecciona 31 galaxias espirales y 13 irregulares,
consideradas ma´s o menos aisladas, que tengan datos espectrosco´picos y masas de
gas. Dentro de este u´ltimo grupo se pueden encontrar algunos objetos de las listas
de Van Zee. No todos los datos son originales de este autor, y dentro del trabajo se
citan las fuentes de las que se han obtenido. Hemos recurrido a ellas para estudiar
cada dato en concreto, y en cada caso hemos citado al autor original.
Datos de Lee et al. (2003b): Parten de la recopilacio´n de Richer & McCall (1995),
de la que escogen los objetos para los que la abundancia de ox´ıgeno se pueda
obtener directamente de la l´ınea de [OIII]λ4363, y que tengan bien definida la dis-
tancia. Sobre estos datos buscan nuevas medidas y reca´lculos en la literatura para
su actualizacio´n, y por u´ltimo observan cinco nuevas galaxias enanas irregulares
con el tiempo de exposicio´n suficiente para poder medir la l´ınea [OIII]λ4363.
Sobre la base de estos tres grupos de datos se ha confeccionado el cuadro 5.1, y a trave´s
de la literatura hemos buscado los datos que pudieran faltar y adema´s hemos agregado
algunos datos de los autores que se enumeran en el cuadro 5.2.
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Por u´ltimo, para el estudio de la tasa de formacio´n estelar se ha considerado el
trabajo de van Zee (2001) en el que presentan este valor junto con datos fotome´tricos
para un conjunto amplio (57 objetos) de galaxias enanas irregulares aisladas.
Cuadro 5.1: Datos de la muestra seleccionada de galaxias enanas irregu-
lares
Objeto Distancia Masas Abund. de O Abund. de N Fotometr´ıa Ref.
CGCG007-025 X X X X X l
DDO187 X X X X X c,g,h
DDO154 X X X X X c,g,l
GR8 X X X X X g,h,l
Haro43 X X X X X f,l
HKKL14 X X X X X l
HoII X X X — X f,h
IC10 X X X X X c,d,h,i
IC1613 X X X — X c,d,g,h,i,k
IC2574 X X X — X a,f,h,j
IC4662 X X X — X b,f,g,h
IC5152 X X X — X c,d,h
LeoA X X X X X c,d,h,l
LMC X X X — X f,g,h
NGC1560 — X X — X f,h
NGC1569 X X X — X c,f,g,h,k
NGC2366 X X X X X c,e,f,g,h,k
NGC3109 X X X — X c,d,g,h,k
NGC4214 X X X — X c,f,g,h,k
NGC5408 — X X — X h
NGC55 X X X X X c,d,h,i
NGC6822 X X X X X c,d,f,g,h,i,k
Pegasus X — X X X c,d,h,i
SextantsA X X X — X c,d,h
SextantsB X X X — X c,d,h
SgrdI X X X X X c,d,f,h
SMC X X X — X c,g,h,k
UGC10445 X X X X X l
UGC1104 X X X X X l
UGC1175 X X X X X l
UGC11755 X X X X X l
UGC11820 X X X X X l
UGC12713 X X X X X l
UGC1281 X X X X X l
UGC12894 X X X X X l
UGC191 X X X X X c,l
UGC2023 X X X X X l
UGC2684 X X X X X c,l
UGC290 X X X X X c,l
UGC2984 X X X X X c,l
UGC300 X X X X X c,l
UGC3174 X X X X X c,l
UGC3647 X X X X X l
UGC3672 X X X X X c,l
Continua en la siguiente pa´gina
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Cuadro 5.1 – continuacio´n de la pa´gina anterior
Objeto Distancia Masas Abund. de O Abund. de N Fotometr´ıa Ref.
UGC4117 X X X X X l
UGC4483 X X X X X l
UGC521 X X X X X c,l
UGC5288 X X X X X l
UGC5716 X X X X X c,l
UGC5764 X X X X X c,l
UGC5829 X X X X X c,l
UGC634 X X X X X c,l
UGC6456 X X X — X h
UGC685 X X X X X l
UGC8651 X X X X X l
UGC891 X X X X X c,l
UGC9240 X X X X X l
UGC9992 X X X X X l
UGCA20 X X X X X c,l
UGCA292 X X X X X l
UGCA357 X X X X X c,l
WLM X X X X X d,h
Referencia
a Blais-Ouellette et al. (2001)
b Boselli et al. (2002)
c Ferrara & Tolstoy (2000)
d Garnett (2002)
e Gonzalez-Delgado et al. (1994)
f Hunter & Elmegreen (2004)
g Karachentsev et al. (2004)
h Lee et al. (2003b)
i Mateo (1998)
j Martimbeau et al. (1994)
k Skillman et al. (1989)
l van Zee et al. (2006)
Cuadro 5.2: Referencias de los datos de la muestra de galaxias enanas irregulares
5.2.2. Galaxias enanas compactas azules
En el caso de estos objetos, el grupo de autores y trabajos elegido es mayor que en
el caso anterior.
Huchtmeier et al. (2007) seleccionan 67 galaxias tipo BCD no observadas ante-
riormente. Agregan a esta lista las BCD de su trabajo anterior (Huchtmeier et
al., 2005) y otros 19 objetos de la literatura. De todos ellos seleccionan los que
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tengan las caracter´ısticas mejor definidas y conforman una tabla con datos sobre
gas, luminosidad y abundancias de ox´ıgeno.
En el trabajo de Vaduvescu et al. (2007) se pretende aclarar la relacio´n evolutiva
entre las galaxias dIrr y BCD a trave´s de los valores de la fraccio´n de gas. Para ello
estudian la correlacio´n entre la metalicidad, la luminosidad en banda K, la masa
de gas y la fraccio´n de gas sobre una gran coleccio´n de objetos del cu´mulo de Virgo,
para muchos de los cuales utilizan las observaciones de V´ılchez & Iglesias-Pa´ramo
(2003). Los resultados son muy similares para los dos tipos de objetos, siendo la
diferencia principal el hecho de que las enanas BCD parecen haber evolucionado
a merced de un factor externo, como pueda ser la ca´ıda de gas o los feno´menos de
mezcla.
Tambie´n hemos agregado galaxias BCD de los trabajos de Izotov & Thuan (1999)
e Izotov & Thuan (2004b). Hay que tener presente que la muestra de objetos
con la que trabajan estos autores esta´ restringida a aquellos de baja metalici-
dad, concretamente a los que presentan valores de abundancia de ox´ıgeno entre
7.1 < 12 + log(O/H) < 8.3. Su trabajo, basado en observaciones espectrosco´picas,
aporta datos sobre abundancias de varios elementos.
Por u´ltimo se ha elegido el trabajo de Cairo´s et al. (2001), que consiste en la
fotometr´ıa de banda ancha de 28 galaxias BCD en los filtros U, B, V, R, I y Hα.
Para completar la muestra, al igual que en el caso de las galaxias dIrr, se han agregado
algunos datos de otros autores, enumerados en el cuadro 5.4. La lista de objetos y datos
observados se presenta en el cuadro 5.3
Adema´s, en el caso de las galaxias BCD se incluyen tres trabajos que abarcan un
gran nu´mero de objetos, dos basados en datos del SDSS y el tercero de GALEX. En
los casos en los que se haga uso de ellos lo indicaremos de forma expl´ıcita.
El primero es un trabajo de Sanchez Almeida et al. (2008) en el que hacen una
seleccio´n de BCD del SDSS/DR6, buscando objetos BCD que este´n en fase quiescente.
La muestra aporta 21.500 candidatos de los que obtienen magnitudes, distancias y
abundancias de ox´ıgeno.
La segunda seleccio´n de objetos del SDSS es la que realizan Izotov et al. (2006). Los
criterios de seleccio´n son que se sobrepase un umbral determinado de flujo en Hβ y que
la l´ınea de [OIII]λ4363 sea detectada claramente (por lo menos con un nivel superior
a 2σ), lo que permite calcular las abundancias con me´todos directos.
El tercer trabajo es el de Mallery et al. (2007) en el que estudian la produccio´n
de nitro´geno y ox´ıgeno en una seleccio´n de 8745 galaxias con l´ıneas de emisio´n UV
obtenidas a partir del sate´lite GALEX. De sus resultados hemos elegido aquellas en las
que ha sido posible la obtencio´n de la temperatura electro´nica a trave´s de las l´ıneas
de ox´ıgeno, quedando reducida la muestra a 32 objetos. Adema´s aportan datos sobre
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masa en forma de estrellas, tasa de formacio´n estelar y fotometr´ıa (color g-r). Cuando
estos datos formen parte de alguna gra´fica hay que tener en cuenta que no solamente
se trata de galaxias enanas irregulares aisladas, sino que la coleccio´n de objetos abarca
un rango mucho mayor de tipos morfolo´gicos.
Cuadro 5.3: Datos de la muestra seleccionada de galaxias BCD
Objeto Distancia Masas Abundancias Fotometr´ıa L(Hα) Ref.
Haro2 — X X — X i,j
Haro3 — X X — X i,j
IC10 X X X X — m
IIZw40 X X X X X c,d,g,j,k,l,
IIZw70 X X X X — d
IZw18 X X X X X c,d,e,g,j
KISSR0096 X X X X — d
KISSR0133 X X X X — d
KISSR0286 X X X X — d
KISSR0310 X X X X — d
KISSR0396 X X X X — d
KISSR0471 X X X X — d
KISSR0666 X X X X — d
KISSR0785 X X X X — d
KISSR1021 X X X X — d
Mrk1063 — — X — — f
Mrk1089 — — X — — e
Mrk1236 — — X — — f
Mrk1271 — — X — — e
Mrk1308 X X X X — d
Mrk1315 — — X — — f
Mrk1329 — — X — — f
Mrk1409 — — X — — e
Mrk1416 X X X X — d,e
Mrk1434 — — X — — e
Mrk1446 X X X X — d
Mrk1450 X X X X — d,e
Mrk1460 X X X X — d
Mrk1486 — — X — — e
Mrk162 — — X — — e
Mrk193 — — X — — e
Mrk209 X X X X X a,c,e,g,h,j
Mrk22 — X X — X e,j
Mrk314 X — X X X a,b,c,h
Mrk324 X — — X X a,c,h
Mrk328 X X — X i,j
Mrk35 X — X X X a,b,c,f,g
Mrk36 — X X — X e,j
Mrk370 X — X X X a,b,c,h
Mrk450 X — X X X a,c,f,h
Mrk475 X X X X — d,e
Mrk487 X X X X — d,e
Mrk5 — X X — X e,j
Mrk59 — X X — X e,j
Continua en la siguiente pa´gina
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Cuadro 5.3 – continuacio´n de la pa´gina anterior
Objeto Distancia Masas Abundancias Fotometr´ıa L(Hα) Ref.
Mrk600 X X X X X a,c,d,e,g,h,j
Mrk67 X X X X X d,f,i,j
Mrk71 — X X — X e,j
Mrk724 — — X — — f
Mrk750 — X X — X e,j
Mrk900 — X X — X i
Mrk930 — — X — — e
Mrk996 X X X X X a,c,d,h
NGC1569 X X X X — m
NGC3738 X X X X — m
NGC6789 X — — X X a,c,h
PoX186 X — — X X a,c
POX36 — — X — — f
UGC11755 — X X — X l
UGC4483 X X X X X a,c,e,g,k
UGCA439 — X X — X k
UM133 — — X — — f
UM238 — — X — — f
UM311 — — X — — e
UM396 — — X — — f
UM420 — — X — — e
UM422 — — X — — f
UM439 — X X — X f,k
UM448 — — X — — e
UM461 X X X X X e,g,k
UM462 — X X — X e,k
UM465 — X X — X i
VCC1179 — — X — — n
VCC1313 X X X X — m,n
VCC135 — — X — — n
VCC1374 — — X — — n
VCC1437 X X X X — m,n
VCC144 X X X X — m,n
VCC1486 — — X — — n
VCC1699 — — X — — n
VCC1725 — — X — — n
VCC1955 — — X — — n
VCC2033 X X X X — m,n
VCC2037 — — X — — n
VCC213 X X X X — m,n
VCC24 X X X X — m
VCC324 X X X X — m,n
VCC334 X X X X — m,n
VCC428 — — X — — n
VCC459 X X X X — m
VCC562 — — X — — n
VCC641 X X X X — m
VCC655 — — X — — n
VCC802 X X X X — m,n
VCC802 — — X — — n
VCC841 — — X — — n
Continua en la siguiente pa´gina
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Cuadro 5.3 – continuacio´n de la pa´gina anterior
Objeto Distancia Masas Abundancias Fotometr´ıa L(Hα) Ref.
VCC848 X X X X — m,n
VIIZw403 — X X — X e,d,j
Referencia
a Cairo´s et al. (2001)
b Garc´ıa-Lorenzo et al. (2008)
c Gil de Paz et al. (2003)
d Huchtmeier et al. (2007)
e Izotov & Thuan (1999)
f Izotov & Thuan (2004b)
g Nava et al. (2006)
h Noeske et al. (2005)
i Sage et al. (1992)
j Thuan & Martin (1981)
k van Zee et al. (1998b)
l van Zee (2000)
m Vaduvescu et al. (2007)
n Vı´lchez & Iglesias-Pa´ramo (2003)
Cuadro 5.4: Referencias de los datos de la muestra de galaxias BCD
5.3. Objetos individuales
dIrr BCD
DDO 155 IZw 18
DDO 187 IIZw 40
IC 1613 Mrk 35
IC 4662 Mrk 209
NGC 1569 Mrk 314
NGC 2366 Mrk 324
NGC 3109 Mrk 370
NGC 4214 Mrk 600
NGC 6822 UGC 4483
LMC
SMC
Cuadro 5.5: Lista de objetos seleccionados
Dentro de cada tabla de datos hay objetos especialmente conocidos y observados por
multitud de autores, que se pueden tomar como prototipos para hacer una comparacio´n
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ma´s detallada. Siguiendo el criterio anterior, se han separado tambie´n en galaxias
enanas irregulares y en compactas azules.
A continuacio´n se hace una breve resen˜a sobre cada uno de ellos, indicando los datos
que se van a considerar. La mayor parte son galaxias observadas por gran cantidad de
autores y presentan una literatura en algunos casos inabarcable. No es el objeto de
esta Tesis hacer un estudio detallado de todo lo publicado sobre cada una de ellas, sino
elegir, con cierto criterio, los datos ma´s coherentes de cara a la comparacio´n posterior
con los modelos.
5.3.1. Galaxias enanas irregulares
En esta seccio´n se hace una descripcio´n breve de cada uno de los objetos, as´ı como
los datos observados que hay sobre e´l. Al final de las descripciones de los objetos
individuales se presentan las tablas con los valores elegidos para la comparacio´n.
DDO 155
Otros nombres: UGC 8091, GR8
Coordenadas: RA: 12h58m40.4s DEC: +14d13m03s
Tipo morfolo´gico: I
Es la galaxia enana de menor masa de la muestra. La estimacio´n de la distancia
para este objeto ha sido bastante incierta, de hecho se encuentran valores entre 2.1
y 1.6 Mpc. Inicialmente se supuso que era un miembro del cu´mulo de Virgo, pero
posteriormente, Hodge (1974) la estimo´ entre 0.5 y 1.5 Mpc. Este valor ha sido revisado
varias veces, siendo la primera deteccio´n de Cepheidas la que hicieron Tolstoy et al.
(1995a), ajustando la distancia entre 1.9 y 2.6 Mpc. En el cata´logo de Karachentsev et
al. (2004) se indica una distancia de 2.1 Mpc, calculada con la luminosidad de la rama
de las gigantes rojas.
Actualmente esta´ considerada un miembro del Grupo Local, situada en las parte
ma´s exterior. Esta localizacio´n hace que para nuestro estudio se pueda considerar como
un objeto aislado, sin interaccio´n con ninguna otra compan˜era, como as´ı lo suponen
van Zee et al. (2006), entre otros.
La discrepancia que hay en la distancia obviamente se transmite a la luminosidad.
As´ı encontramos valores de MB entre -11.2 (Garnett, 2002) y -12.19 (Karachentsev et
al., 2004) que es la que adoptan Lee et al. (2003b). Los colores, corregidos de extincio´n
son (B-V)= 0.31 (Lee et al., 2003b) y (U-B)=-0.56 (de Vaucouleurs et al., 1991).
El valor de la masa de HI oscila, en valor logar´ıtmico, entre 6.84 (Garnett, 2002) y
7.04 (Lee et al., 2003b). Para e´stos u´ltimos la masa estelar es log(M∗) = 6.74. La masa
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Figura 5.1: Ima´genes de la seleccio´n de galaxias enanas irregulares tomadas por el telescopio SDSS y
obtenidas a trave´s de la aplicacio´n de Google-Earth. De izquierda a derecha y de arriba a abajo: DDO
155, DDO 187, IC 1613, IC 4662, NGC 1569, NGC 2366, NGC 3109, NGC 4214, NGC 6822.
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Figura 5.2: Ima´genes en el o´ptico de la seleccio´n de galaxias BCD tomadas por el telescopio SDSS y
obtenidas a trave´s de la aplicacio´n de Google-Earth. De izquierda a derecha y de arriba a abajo: I Zw
18, II Zw 40, Mrk 35, Mrk 209, Mrk 314, Mrk 324, Mrk 370, Mrk 600, UGC 4483.
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dina´mica, 1.67 × 108M⊙, ha sido calculada a trave´s de la velocidad de rotacio´n por
Hoffman et al. (1996).
En el valor de la metalicidad sin embargo, el acuerdo es mucho mayor. Todos los
autores coinciden en un valor de 12 + log(O/H) entre 7.6 y 7.65 con un error no mayor
de 0.14. Presenta una abundancia de nitro´geno de (N/O)=-1.51 ± 0.07 (van Zee et al.,
2006).
DDO 187
Otros nombres: UGC 9128
Coordenadas: RA:14h15m56.5s DEC: +23d03m19s
Tipo morfolo´gico: IAB-B
Esta galaxia muestra la morfolog´ıa t´ıpica de las enanas irregulares con una poblacio´n
joven y azul (Aparicio et al., 2000). Hoessel et al. (1998) hicieron el primer barrido de
estrellas variables de DDO 187, identificando dos estrellas como posibles Cepheidas.
La distancia resultante fue 7.0 ± 0.2 Mpc, lo que implicaba que era demasiado grande
como para poder hacer un estudio posterior con la rama asinto´tica de las gigantes rojas.
Sin embargo Aparicio et al. (2000) llegaron a configurar el diagrama Color-Magnitud,
modificando de forma considerable el valor de la distancia, hasta 2.5 ± 0.2 Mpc. De
acuerdo a esta distancia, su magnitud absoluta es MB =-12.71, siendo una de las
galaxias ma´s de´biles de la muestra.
Los colores, corregidos de extincio´n son (B-V)= 0.38 (Lee et al., 2003b) y (U-B)=
-0.08 (de Vaucouleurs et al., 1991).
Los valores de la masa de HI y de la masa en forma estelar son de Lee et al. (2003b):
log(MHI) =7.32, y log(M
∗) =7.03. La masa dina´mica, obtenida a trave´s de la curva de
rotacio´n es 9.65× 108M⊙ (Hoffman et al., 1996).
Los datos de abundancia de ox´ıgeno var´ıan entre 12 + log(O/H) =7.69 (Lee et al.,
2003b) y 7.75 ± 0.05 (van Zee et al., 2006). Segu´n e´stos u´ltimos, (N/O)=-1.8 ± 0.12
IC 1613
Otros nombres: UGC 668, DDO 008
Coordenadas: RA:01h04m47.8s DEC:+02d07m04s
Tipo morfolo´gico: I-B
La proximidad a esta galaxia ha facilitado que fuera de las primeras en las que se
pudieran detectar estrellas de forma individual, como as´ı lo hizo Baade en 1928. Debido
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al bajo valor del enrojecimiento a lo largo de la l´ınea de visio´n, ha sido de gran utilidad
a la hora de calibrar la relacio´n periodo-luminosidad de las Cefeidas, para determinar
las distancias extragala´cticas. A pesar de pertenecer al Grupo Local ocupa una posicio´n
relativamente lejana del resto, lo que le permite ser considerada una galaxia aislada de
cara a incluirla en esta seleccio´n. Como todas las dIrr, muestra una poblacio´n joven,
pero se observa una componente subyacente con una edad no inferior a 3 Giga-an˜os
(Cole et al., 1999).
La distancia obtenida a trave´s de la rama de las gigantes rojas var´ıa entre 715 kpc
(Cole et al., 1999) y 824 kpc (Tikhonov & Galazutdinova, 2002). Por medio del red
clump1 Dolphin et al. (2001) obtienen un valor de 718 kpc. En consonancia con estas
distancias, el valor de la magnitud var´ıa entre MB =-14.51 (Karachentsev et al., 2004),
o MB =-14.53 (Lee et al., 2003b).
Presenta un color corregido de extincio´n: (B-V)=0.67 (Lee et al., 2003b). No se han
encontrado datos del valor de (U-B).
Skillman et al. (1989) obtuvieron un valor para la masa de hidro´geno neutro, en
logaritmo, de 7.73. Observaciones posteriores de Garnett (2002) y Lee et al. (2003b)
elevaron su valor a 7.97. La masa estelar es, tambie´n en logar´ıtmo, de 8.13 (Lee et al.,
2003b), y la masa dina´mica es 7.54× 108M⊙ (Hoffman et al., 1996)
La abundancia de ox´ıgeno es 12 + log(O/H) =7.62 ± 0.05 (Lee et al., 2003b), y de
nitro´geno (N/O)=-1.13 ± 0.18 (van Zee et al., 2006).
IC 4662
Otros nombres: PGC 60851
Coordenadas: RA: 17h47m08.8s DEC:-64d38m30s
Tipo morfolo´gico: IB-B
En el atlas de Sandage & Bedke (1994) se le asigna una distancia de 5 Mpc, de
acuerdo a la cual, la magnitud absoluta es MB =-17.2, Posteriormente, en el cata´logo
de Karachentsev et al. (2004), este valor se corrige hasta 2 Mpc, y por consiguiente la
magnitud se reduce, quedando en -15.13. Sin embargo Lee et al. (2003b) obtienen una
magnitud algo mayor, concretamente MB =-15.84. Segu´n el mo´dulo de distancia que
asumen, la galaxia debiera estar a 2.9 Mpc.
Sus colores, corregidos de extincio´n son (B-V)=0.35 (Lee et al., 2003b) y (U-B)=-
0.46 de Vaucouleurs et al. (1991).
Las masas de hidro´geno neutro y estrellas son de Lee et al. (2003b), con valores
logar´ıtmicos de 8.4 y 8.3 respectivamente.
1El te´rmino espan˜ol ser´ıa algo similara a ”conglomerado rojo”, pero a un lector astro´nomo le resultar´ıa incomprensible
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En este u´ltimo trabajo, refieren una abundancia de ox´ıgeno de 12 + log(O/H) =8.09
± 0.04, que es ligeramente inferior al que aportan van Zee et al. (2006): 12 + log(O/H) =8.17
± 0.04, y (N/O)=-1.5 ± 0.05
NGC 1569
Otros nombres: VII Zw 16, UGC 3056
Coordenadas: RA:04h30m49.0s DEC:+64d50m53s
Tipo morfolo´gico: IB-B
De toda la seleccio´n de galaxias enanas irregulares, esta es quiza´s la ma´s contro-
vertida a la vez que una de las ma´s observadas. Para muchos autores se trata de una
galaxia BCD, aunque en este momento no manifieste el espectro t´ıpico de estos objetos,
porque su brote de formacio´n estelar sea algo ma´s viejo que lo que debiera ser para
ser catalogada as´ı. En los espectros obtenidos por Drissen & Roy (1994); Ho et al.
(1995); Gonzalez Delgado et al. (1997) y Martin & Kennicutt (1997) se observan l´ıneas
anchas de He I atribuibles a estrellas post-WR, por lo que muchas veces se la cataloga
como una galaxia post-BCD (Heckman et al., 1995; Greggio et al., 1998). No obstante,
tambie´n encontramos trabajos en los que se la incluye dentro del grupo de las enanas
irregulares, como en los de Skillman et al. (1989); Garnett (2002); Lee et al. (2003b);
van Zee et al. (2006) entre otros.
Durante mucho tiempo se supuso que esta galaxia deb´ıa estar en torno a 2 Mpc de
distancia (2.2 Mpc segu´n Martin & Kennicutt (1997), 1.95 Mpc segu´n Karachentsev
et al. (2004)), pero la observacio´n a trave´s del HST de la rama de las gigantes rojas ha
cambiado este valor, situando a NGC 1569 a 3.36±0.2Mpc (Grocholski et al., 2008).
Dado lo reciente del u´ltimo dato sobre la distancia, no se ha encontrado ningu´n
trabajo que recalcule la magnitud absoluta en banda B. Haciendo una aproximacio´n a
trave´s de la ley de Pogson, el nuevo valor debe de estar pro´ximo a -18.70, y es este el
que usaremos en la comparacio´n.
La fotometr´ıa integrada es de Lee et al. (2003b) (B-V)=0.35. Desafortunadamente,
no se encuentran datos del color (U-B).
La masa en hidro´geno neutro, en valor logar´ıtmico, var´ıa entre 8.05 (Skillman et
al., 1989) y 7.99 (Lee et al., 2003b). Segu´n estos u´ltimos, la masa en forma estelar es
mayor que la de hidro´geno: log(M∗) =8.57. Skillman et al. (1989) obtienen una masa
total log(Mtot) = 8.7.
No obstante, hay que tener en cuenta que una variacio´n tan dra´stica en la distancia
como la que ha tenido lugar para esta galaxia, puede cambiar por completo algunos de
estos valores.
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La abundancia en ox´ıgeno es 12+log(O/H)=8.19 ± 0.06 (Lee et al., 2003b) y la de
nitro´geno (N/O)=-1.39 ± 0.05 (van Zee et al., 2006)
NGC 2366
Otros nombres: UGC 3851, DDO 042
Coordenadas: RA: 07h28m54.6s DEC:+69d12m57s
Tipo morfolo´gico: IB-B
Catalogada como galaxia de bajo brillo superficial (LSB), muestra una estructura
granulada con una regio´n HII gigante hacia el sur (UGC 3847 o NGC 2363), responsable
de la mayor parte de la emisio´n en Hα. No se aprecia ninguna regio´n nuclear de manera
que el centro de rotacio´n se ha determinado simetrizando la curva de rotacio´n (Garrido
et al., 2004). La parte que se aproxima, de la curva de rotacio´n, esta´ dominada por
movimientos no circulares, correspondientes a una zona de formacio´n estelar ma´s o
menos intensa (de Blok & Bosma, 2002). A pesar de que a veces se ha clasificado como
barrada, en los mapas de velocidades no aparece traza alguna de barra (Hunter et al.,
2001).
Se encuentra a una distancia entre 3.19 Mpc (Karachentsev et al., 2004) y 3.45
(Tolstoy et al., 1995b), con valores de magnitud absoluta de -16.02 y -16.28 respecti-
vamente.
La fotometr´ıa integrada y corregida de extincio´n aporta el valor (B-V)=0.54 (Lee
et al., 2003b).
En el trabajo de Skillman et al. (1989) calculan la masa de hidro´geno neutro y la
masa total, con unos valores logar´ıtmicos de 8.87 y 9.26 respectivamente. El valor de
masa de hidro´geno que publican Lee et al. (2003b) es ligeramente mayor, 8.95, y la
masa en forma estelar es de 8.78.
De la curva de rotacio´n, obtenida por Thuan et al. (2004) se deduce una masa total
de 1.86 × 109M⊙ , que esta´ de acuerdo con el valor antes citado de Skillman et al.
(1989).
La abundancia en ox´ıgeno segu´n Skillman et al. (1989) es de 12 + log(O/H) = 7.96,
mientras que Lee et al. (2003b) y van Zee et al. (2006) obtienen un valor de 7.91 ±
0.05, aunque hay pequen˜as discrepancias en el ca´lculo de errores. El valor de (N/O) es
-1.61 ± 0.02 (van Zee et al., 2006).
NGC 3109
Otros nombres: UGCA 194
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Coordenadas: RA:10h03m06.9s DEC:-26d09m34s
Tipo morfolo´gico: SBM-B
Es la galaxia ma´s masiva del grupo Antila-Sextants. Aunque se la considera dIrr,
hay autores que la catalogan como una espiral magalla´nica o quiza´s como enana espiral.
La distancia a este objeto es de 1.25 Mpc segu´n Lee et al. (2003b), aunque para
Karachentsev et al. (2004) es de 1.33 Mpc. De acuerdo con estos valores, la magnitud
absoluta es MB = -15.25 o -15.68 respectivamente.
El valor del color, corregido de absorcio´n es: (B-V)=0.49 (Lee et al., 2003b).
La masa en gas y masa dina´mica se deben a Skillman et al. (1989), con unos resul-
tados (en logaritmo) de 8.84 y 9.82, La primera no difiere demasiado con la obtenida
por Lee et al. (2003b), de 8.94. Para estos u´ltimos, el logaritmo de la masa estelar es
8.83.
Respecto a la abundancia en ox´ıgeno, los datos son ma´s dispares. Para Skillman et
al. (1989) 12 + log(O/H) = 8.06 ± 0.2, mientras que el que obtienen Lee et al. (2003b)
y van Zee et al. (2006) es de 7.73 ± 0.33. Estos u´ltimos obtienen un valor de (N/O) =
-1.32 ± 0.2
NGC 4214
Otros nombres: NGC 2428, UGC 7278
Coordenadas: RA:12h15m39.2s DEC: +36d19m37s
Tipo morfolo´gico: I-B
Es una galaxia irregular del tipo magalla´nico con una regio´n interior joven con
formacio´n estelar rodeada de un disco de poblacio´n ma´s vieja. Se distinguen dos regiones
diferenciadas de emisio´n, cada una con estructura granulada. En radio se diferencian
nodos que no son detectados en Hα. El mapa de velocidad de la parte central no
manifiesta una componente circular, y la configuracio´n espacial de la galaxia (colocada
de frente) hace imposible la obtencio´n de la curva de rotacio´n (Garrido et al., 2004)
La distancia que adoptan Fanelli et al. (1997) y posteriormente Beck et al. (2000)
es de 4.1 Mpc, aunque en el estudio de Karachentsev et al. (2004) esta distancia se
reduce a 2.94 Mpc. El valor de MB segu´n e´stos u´ltimos es de -17.19, aunque para Lee
et al. (2003b), que suponen una distancia algo mayor, es de -18.04. El color es (B-V)
= 0.46 (Lee et al., 2003b).
La masa en gas y masa total que obtienen Skillman et al. (1989) es, en logaritmo,
de 9.05 y 9.51 respectivamente. Estos valores difieren algo de los obtenidos por Lee et
al. (2003b), en los que log(MHI) = 9.24, y log(M∗) = 9.39, lo que aportar´ıa una masa
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mı´nima total de log(Mtot) = 9.62.
Segu´n Skillman et al. (1989) 12 + log(O/H) = 8.34, mientras que para Lee et al.
(2003b) el valor es 8.24± 0.12, y para van Zee et al. (2006) es 8.25± 0.1, La abundancia
de nitro´geno segu´n e´stos u´ltimos es (N/O) = -1.3 ± 0.15
NGC 6822
Otros nombres: IC 4895, DDO 209
Coordenadas: RA:19h44m56.6s DEC:-14d47m21s
Tipo morfolo´gico: IB-B
Esta galaxia, junto con NGC 1569 y las Nubes de Magallanes, es una de las ma´s
observadas y sobre las que hay ma´s literatura, debido a su cercan´ıa. Su aspecto o´ptico
manifiesta una distribucio´n irregular de regiones HII, que tambie´n incluyen estrellas
viejas (Alton et al., 1998). Israel et al. (1996) deducen, de observaciones en IR que
solamente la mitad de la emisio´n en el IR lejano proviene de fuentes discretas de HII,
siendo la otra mitad provocada por estrellas viejas (mayores de 10 millones de an˜os)
Al ser una galaxia muy pro´xima, situada en los extremos del G.L., el acuerdo sobre
la distancia es bastante grande, quedando fijada en 0.5 Mpc (Gallart et al., 1996). Sin
embargo encontramos algunas diferencia en el valor de MB, que no son achacables a
diferentes valores de la distancia. Segu´n consta en le cata´logo de Karachentsev et al.
(2004) MB = -15.22, mientras que para Lee et al. (2003b) es algo ma´s bajo, -14.95, y
el valor que adopta Garnett (2002) es menor aun: -14.7.
Presenta un valor corregido de extincio´n (B-V)=0.59 (Lee et al., 2003b), aunque
Garnett (2002) considera un valor ligeramente menor: (B-V) = 0.47.
La masa en forma de HI que obtienen Skillman et al. (1989) y Lee et al. (2003b)
es la misma: 8.13 (en valor logar´ıtmico), mientras que Huchtmeier & Richter (1986)
obtiene un valor de 8.27. La masa total es 9.21M⊙ (Skillman et al., 1989), y la masa
en forma estelar es 8.19M⊙ (Lee et al., 2003b).
La abundancia en ox´ıgeno es, segu´n autores: 8.2 ± 0.2 (Skillman et al., 1989), 8.25
± 0.11 (Lee et al., 2003b), 8.11 ± 0.05 (van Zee et al., 2006), y segu´n e´stos u´ltimos
(N/O) = -1.6 ± 0.1
Nube Grande de Magallanes, LMC
Otros nombres: PGC 017223
Coordenadas: RA:05h23m34.5s DEC:-69d45m22s
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Tipo morfolo´gico: SBM-B
Figura 5.3: Imagen de las Nubes de Magallanes, tomada por A. R. Lo´pez Sa´nchez (IAC/ATNF). Como
se aprecia en la imagen, son detectables a simple vista.
Las Nubes de Magallanes, por su cercan´ıa y taman˜o, son uno de los pocos objetos
extragala´cticos que se pueden observar a simple vista. Esta caracter´ıstica les hace ser
las galaxias con la historia ma´s larga dentro de nuestro conocimiento. El primer dato
observable lo aporto´ el astro´nomo persa Abd Al-Rahman Al Sufi, aunque en Europa
no fueron conocidas hasta el viaje de Fernando Magallanes en 1519 a lo largo de su
vuelta al mundo, a quien deben su nombre. Su proximidad nos ha permitido observar
la primera supernova de la era moderna a simple vista, en febrero de 1987.
Esta brev´ısima resen˜a histo´rica tiene como objeto poner de manifiesto que los traba-
jos que se han realizado en la era moderna sobre este par de galaxias son innumerables,
empezando por el primero, de Herschel en el siglo XIX, hasta la actualidad. Son uno de
los mejores laboratorios para el estudio de la historia de la formacio´n estelar, la funcio´n
inicial de masas y cualquier otro concepto que requiera el conocimiento del objeto en
su totalidad.
El hecho de la proximidad a la V´ıa La´ctea y su posible interaccio´n hace que este par
de galaxias no sean las que mejor se vayan a ajustar a nuestros modelos. No obstante,
son objetos bandera que no podemos dejar a un lado.
La distancia de la Gran nube de Magallanes es tan solo de 0.05 Mpc, su magnitud
absoluta en banda B es -17.93, y presenta unos colores, corregidos de extincio´n de
(B-V)=0.45 (Lee et al., 2003b), y (U-B)=-0.06 de Vaucouleurs et al. (1991).
El valor de la masa total que hemos considerado mejor es el publicado en Lequeux
et al. (1979), de 6.1× 109M⊙ (9.78 en valor logar´ıtmico). La masa de hidro´geno neutro
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y masa en forma estelar segu´n Lee et al. (2003b) es 8.82 y 9.37 respectivamente.
De todo el elenco de valores sobre ox´ıgeno y nitro´geno que hay de este objeto, hemos
elegido los de van Zee et al. (2006): 8.37 ± 0.22 y -1.3 ± 0.2 respectivamente.
Nube Pequen˜a de Magallanes, SMC
Otros nombres: NGC 0292, PGC 003085
Coordenadas: RA:00h52m44.8s DEC: -72d49m43s
Tipo morfolo´gico: SBM-B
Esta galaxia esta´ ligeramente ma´s lejos que su compan˜era, encontra´ndose a una
distancia de 0.06 Mpc. El valor de MB consignado en el cata´logo LEDA es de -17.46,
aunque hemos preferido el que publica Lee et al. (2003b) de -16.56, para mantener la
coherencia con el resto de los datos.
La fotometr´ıa integrada se debe a Lee et al. (2003b): (B-V)=0.59, y de Vaucouleurs
et al. (1991): (U-B)=-0.27.
Respecto a la masa total, los valores que dan Lequeux et al. (1979) y Skillman et al.
(1989) son francamente diferentes. Los primeros consideran un logaritmo de la masa
total de 9.18 mientras que los u´ltimos publican un valor de 8.7. La masa de hidro´geno
neutro para Skillman et al. (1989) es 8.59, y para Lee et al. (2003b) es 8.95. Estos
u´ltimos obtienen una masa estelar de 8.92, que es claramente mayor que la masa total
obtenida por Skillman et al. (1989).
En lo que se refiere a abundancia de ox´ıgeno, tambie´n hay ligeras discrepancias entre
Skillman et al. (1989) y Lee et al. (2003b). Los primeros consideran una metalicidad
menor, con un valor de 7.98, mientras que los segundos obtienen 8.03 ± 0.1. Para van
Zee et al. (2006) 12 + log(O/H) = 8.13 ± 0.1 y (N/O) = -1.58 ± 0.15
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5.3.2. Galaxias enanas compactas azules
De la misma manera que se ha procedido en las galaxias enanas irregulares, al final
de la descripcio´n se presentan los datos elegidos. Las ima´genes de estos objetos han
sido obtenidas del atlas de Gil de Paz et al. (2003). En las Figs. 5.4 y 5.5 se muestran
las galaxias seleccionadas en Hα y banda B respectivamente.
Figura 5.4: Ima´genes de la seleccio´n de galaxias BCD en Hα obtenidas del cata´logo de Gil de Paz et
al. (2003). De izquierda a derecha y de arriba a abajo: I Zw 18, II Zw 40, Mrk 35, Mrk 209, Mrk 314,
Mrk 324, Mrk 370, Mrk 600, UGC 4483.
IZw 18
Otros nombres: UGCA 166, Mrk 116
Coordenadas: RA: 09h34m02.0s DEC: +55d14m28s
Tipo morfolo´gico: I0
Esta galaxia, descubierta por Zwicky en 1966, fue descrita como un sistema doble
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Figura 5.5: Ima´genes de la seleccio´n de galaxias BCD en banda B obtenidas del cata´logo de Gil de
Paz et al. (2003). De izquierda a derecha y de arriba a abajo: I Zw 18, II Zw 40, Mrk 35, Mrk 209,
Mrk 314, Mrk 324, Mrk 370, Mrk 600, UGC 4483.
conectado por un estrecho puente de gas. Las posteriores observaciones revelaron que
su estructura no era tan sencilla. Su principal caracter´ıstica es su baja metalicidad, de
hecho es el objeto menos meta´lico observado.
El tema de la distancia es cr´ıtico en esta galaxia. Durante mucho tiempo se ha
cre´ıdo que estaba iniciando su formacio´n estelar, es decir que era un objeto realmente
joven. Izotov & Thuan (2004a) presentan nuevas observaciones de I Zw 18 con el HST
sin encontrar estrellas RGB (objetos poco masivos y de una edad entre 1 y 15 Giga-
an˜os), por lo que concluyen que no hay estrellas evolucionadas ma´s alla´ de los 500
millones de an˜os. Con los mismos datos, Aloisi et al. (2007) hacen un nuevo estudio
fotome´trico, pero sus resultados son diferentes, ya que efectivamente encuentran estas
estrellas, aunque son pocas y con grandes errores fotome´tricos. Estos autores calculan
la distancia a la que se encuentran y obtienen un valor de 18.2 ± 1.5 Mpc, lo que hace
comprensible el hecho de que se hayan detectado tan pocas estrellas de baja masa. Si
el objeto estuviera mucho ma´s cerca, como a los 10 Mpc que se cre´ıa en un principio,
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el hecho de no detectarlas ser´ıa la consecuencia de que no existen, mientras que si
la distancia es casi el doble, se pone de manifiesto un problema de deteccio´n, no de
existencia como tal.
Sus colores corregidos de extincio´n y de l´ıneas de emisio´n son (B-V) = -0.03 y (U-B)
= -0.88 (van Zee et al., 2006), una masa dina´mica de 2.6 × 108M⊙ y una masa de
hidro´geno de 2.6× 107M⊙.
La abundancia en ox´ıgeno ha sido la cuestio´n que la ha hecho tan conocida, desde
que Searle & Sargent (1972) midieron un valor de [O/H] = -1.14, es decir el 7% del
valor solar, lo que en unidades de 12 + log(O/H) corresponde a 7.18.
Su abundancia en nitro´geno es de -1.56 ± 0.09 (Nava et al., 2006).
El valor de la luminosidad Hα en logaritmo es de 39.83 (Gil de Paz et al., 2003),
lo que corresponde a una tasa de formacio´n estelar, segu´n Kennicutt (1998) de 0.053
M⊙/an˜o
IIZw 40
Otros nombres: UGCA 116
Coordenadas: RA: 05h55m42.6s DEC: +03d23m32s
Tipo morfolo´gico: iI,M
Es una galaxia del tipo cometaria, con una cabeza prominente y dos anchas colas.
La formacio´n estelar esta´ concentrada en la cabeza, mientras que las colas son bastante
rojas y no muestran formacio´n estelar aparente (Cairo´s et al., 2001). Esta estructura
se ha interpretado como el resultado de la fusio´n de dos galaxias menores (Baldwin et
al., 1982).
La distancia a la que se encuentra esta BCD es de 9.8 Mpc (Gil de Paz et al.,
2003), aunque anteriormente, la mayor parte de los autores trabajaban con un valor
ligeramente mayor, de 10.1 (van Zee et al., 1998b; Cairo´s et al., 2001).
La magnitud MB publicada es muy diferente segu´n distintos autores. As´ı encontra-
mos valores desde -16.2 (van Zee et al., 1998b) hasta -18.09 (Gil de Paz et al., 2003),
pasando por -17.11 (Cairo´s et al., 2001).
Los colores, sin correccio´n de l´ıneas de emisio´n son: (B-V) = 0.52 ± 0.12, (V-I) =
0.26 ± 0.12 (Cairo´s et al., 2001). Adema´s se han publicado valores de (B-V) = 0.1
corregido de l´ıneas (Huchtmeier et al., 2007), y (B-R) = 0.77 ± 0.09 (Gil de Paz et al.,
2003)
Como valor de la masa de hidro´geno y masa total, hemos elegido las obtenidas por
Thuan & Martin (1981) de 4.47× 108M⊙ y 6.76× 108M⊙ respectivamente.
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La abundancia en ox´ıgeno obtenida por van Zee et al. (1998b) es algo mayor que lo
publicado con posterioridad. Estos autores aportan un dato de 8.13 ± 0.15, mientras
que Nava et al. (2006) obtiene un valor de 7.69 ± 0.01, y una abundancia de nitro´geno
de (N/O) = -1.53 ± 0.03.
La tasa de formacio´n estelar de esta galaxia es de las mayores dentro del grupo de
objetos seleccionados. Su luminosidad en Hα es en logaritmo de 41.25 (Gil de Paz et
al., 2003), que corresponde con una tasa de 1.4 M⊙/an˜o.
Mrk 35
Otros nombres: NGC 3353, UGC 5860, Haro3
Coordenadas: RA:10h45m22.4s DEC:+55d57m37s
Tipo morfolo´gico: iE
Esta galaxia tiene una morfolog´ıa barrada, en la que se aprecia formacio´n estelar,
dividida en dos zonas. Segu´n Cairo´s et al. (2001) se encuentra a una distancia de 13.9
Mpc, aunque posteriormente los mismos la corrigieron a 15.6 Mpc, lo que supuso un
cambio de su magnitud absoluta en banda B, desde -17.5 hasta -17.75.
Los colores sin corregir de emisio´n son (B-V) = 0.61 ± 0.12, (V-I) = 0.71 ± 0.04
y (V-R) = 0.23 ± 0.04 (Cairo´s et al., 2001). Gil de Paz et al. (2003) le asignan un
valor de (B-R) = 0.61 ± 0.14, y por u´ltimo, el cata´logo RC3 (de Vaucouleurs et al.,
1991) aporta unos valores, corregidos de extincio´n pero no de l´ıneas de: (B-V)=0.43 y
(U-B)=-0.37.
La masa de hidro´geno neutro es 5.4× 108M⊙ (Thuan & Martin, 1981), y desgracia-
damente no se han encontrado datos sobre su masa dina´mica.
La abundancia en ox´ıgeno ha sido medida por Garc´ıa-Lorenzo et al. (2008) para
distintas regiones, dando un valor promedio de 8.4. El valor de (N/O) = -1.49 ± 0.01,
se debe a Nava et al. (2006).
La luminosidad Hα es en logaritmo de 40.83, equivalente a una tasa de formacio´n
estelar de 0.53 M⊙/an˜o (Gil de Paz et al., 2003)
Mrk 209
Otros nombres: I Zw 36, UGCA 281, Haro29
Coordenadas: RA:2h26m15.9s DEC:+48d29m37s
Tipo morfolo´gico: iE
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Esta galaxia ha sido menos observada que las anteriores, se encuentra a una distancia
de 5.8 Mpc (Gil de Paz et al., 2003; Noeske et al., 2005) y presenta una magnitud de
MB = -14.67 (Gil de Paz et al., 2003). De su fotometr´ıa integrada se obtienen unos
valores de (B-V) = 0.51, (U-B) = -0.51, (V-R) = 0.16 (Thuan & Martin, 1981) y (B-R)
= 0.21 ± 0.13 (Gil de Paz et al., 2003).
La masa de hidro´geno neutro es de 5 × 107M⊙. Su abundancia en ox´ıgeno es
12 + log(O/H) = 7.77 ± 0.01 (Nava et al., 2006), y una luminosidad en Hα de 39.84,
equivalente a 0.055 M⊙/an˜o (Gil de Paz et al., 2003).
Mrk 314
Otros nombres: NGC 7468, UGC 12329
Coordenadas: RA:23h02m59.2s DEC:+16d36m19s
Tipo morfolo´gico: iI,M
Presenta unas isofotas de forma el´ıptica que rodean a un nu´cleo en el que se dis-
tinguen tres regiones con formacio´n estelar. Situada a unos 30 Mpc de distancia (32.2
Mpc segu´n Gil de Paz et al. (2003), 28.9 Mpc segu´n Noeske et al. (2005)) presenta una
magnitud MB = 18.5.
El color (B-R) = 0.43 ± 0.24 se debe a Gil de Paz et al. (2003). La fotometr´ıa
integrada aporta los valores: (B-V)=0.48, (U-B)=-0.32 y (V-R)=0.57 (Thuan &Martin,
1981). Del cata´logo RC3 (de Vaucouleurs et al., 1991) se obtiene cantidades para estos
colores de (B-V)=0.38 y (U-B)=-0.34.
Segu´n estos u´ltimos, la masa de hidro´geno ato´mico es de 2.9 × 109M⊙ y la masa
total es 6.9 × 109M⊙. Wiklind et al. (1995) han observado la intensidad de las l´ıneas
de CO, obteniendo una masa de H2 de 2.54× 108M⊙
La abundancia en ox´ıgeno ha sido calculada por Garc´ıa-Lorenzo et al. (2008) para
varias regiones, dando un valor promedio de 8.2, No se han encontrado datos sobre su
abundancia de nitro´geno.
Su luminosidad en Hα es de 40.90 (en logaritmo), correspondiente a una formacio´n
estelar de 0.63 M⊙/an˜o
Mrk 324
Otros nombres: UGCA 439, PGC 071442
Coordenadas: RA: 23h26m32.8s DEC: +18d16m00s
Tipo morfolo´gico: nE
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Es una galaxia en la que se diferencia con claridad un doble nu´cleo, encontra´ndose
la ma´xima intensidad de emisio´n en Hα en el espacio comprendido entre ambos. El
campo de velocidades estudiado por Petrosian et al. (2002) pone de manifiesto que el
centro que rota como un so´lifo r´ıgido, esta´ conectado por una l´ınea de nodos con los
dos nu´cleos principales.
Del cata´logo de Gil de Paz et al. (2003) obtenemos la distancia y la magnitud MB,
25.3 Mpc y -18.84 respectivamente.
Los colores, sin correccio´n de l´ıneas de emisio´n son (B-V) =0.52 ± 0.21 y (V-I)=
0.71 ± 0.07, (V-R)=0.49 ±0.07 (Cairo´s et al., 2001) y (B-R)=0.57 ±0.14 (Gil de Paz
et al., 2003).
La masa de hidro´geno neutro es 2.7× 108M⊙ y la masa total 4.1× 108M⊙ (Thuan
& Martin, 1981)
Desgraciadamente no se han encontrado valores observados para la abundancia en
ox´ıgeno y nitro´geno de este objeto. En su estudio sobre galaxias compactas azules
Amor´ın (2008) ajustan un valor de 12 + log(O/H) segu´n la ecuacio´n que relaciona la
magnitud en B y la metalicidad (Richer & McCall, 1995), pero al no ser un valor
observado, hemos preferido no aportarlo a la comparacio´n.
Mrk 370
Otros nombres: NGC 1036, IC 1828, UGC 2160
Coordenadas: RA: 02h40m29.0s DEC: +19d17m50s
Tipo morfolo´gico: IE
Esta galaxia tambie´n tiene una morfolog´ıa el´ıptica que rodea un nu´cleo con dos
regiones de formacio´n estelar. Ambos nu´cleos parecen estar conectados por un puente
de gas visible en Hα. Segu´n Cairo´s et al. (2001) se encuentra a una distancia de 12.9
Mpc, aunque posteriormente, los mismos autores corrigen este valor hasta 10.8 Mpc
(Garc´ıa-Lorenzo et al., 2008), y obtienen una magnitud MB de -17.
La fotometr´ıa, corregida de l´ıneas de emisio´n aporta valores de (B-V) = 0.56, (U-B)
= -0.22, y (V-R) = 0.68 (Thuan & Martin, 1981), y (B-R) = 1.28 ± 0.13 (Gil de Paz
et al., 2003). En el estudio de Cairo´s et al. (2001), sin corregir de emisio´n, los valores
son (B-V) = 0.48 ± 0.06, (V-I) = 0.91 ± 0.04 y (V-R) = 0.45 ± 0.04. Los datos que
aportan de Vaucouleurs et al. (1991) en el cata´logo RC3 son: (B-V)=0.49, muy similar
al anterior, y (U-B)=-0.28.
La masa de hidro´geno y masa total son 3.6×108M⊙ y 4.2×109M⊙ respectivamente
(Thuan & Martin, 1981).
La luminosidad que presenta en Hα es de 40.10 (en logaritmo), correspondiente a
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una formacio´n estelar de 0.1 M⊙/an˜o
Mrk 600
Otros nombres: PGC 010813
Coordenadas: RA: 02h51m04.6s DEC:+04d27m14s
Tipo morfolo´gico: iE
Esta galaxia tiene un nu´cleo azul situado en un a´rea difusa brillante alargada en la
direccio´n del eje mayor. La formacio´n estelar tiene lugar principalmente en este nu´cleo,
que a su vez tiene una estructura de cadena de nodos. Adema´s, se observan otras
regiones activas en la periferia, aparentemente desconectadas del centro, con una cierta
forma de cola. Se encuentra a una distancia de 12.6 Mpc y tiene una magnitud en B
de -15.5 (Noeske et al., 2005).
Existen observaciones de fotometr´ıa integrada de varios autores. Los colores obteni-
dos segu´n los autores son: (B-V) = 0.37, (U-B) = -0.34 (Thuan & Martin, 1981), (B-V)
= 0.3 (Huchtmeier et al., 2007), (B-V) = 0.25 ± 0.06, (U-B) = -0.5 ± 0.07, (V-I) =
0.38 ± 0.04, y (V-R) = 0.28 ± 0.04 (Cairo´s et al., 2001), y por u´ltimo, (B-R) = 0.03
± 0.15 (Gil de Paz et al., 2003).
En el trabajo de Thuan & Martin (1981) se dan los valores de la masa de hidro´geno
y la masa total, pero existe una gran incoherencia entre ellos, puesto que la masa total
es menor que la de hidro´geno neutro.(Mtot = 2.2×108M⊙, MHI = 3.3×108M⊙). Estos
valores no esta´n lejos del obtenido por Huchtmeier et al. (2007) para la masa total:
3.46× 108M⊙
Las abundancias de ox´ıgeno y nitro´geno son respectivamente, 7.83 ± 0.01 y -1.67 ±
0.03 (Nava et al., 2006), y presenta una tasa de formacio´n estelar, segu´n Gil de Paz et
al. (2003) de 0.048 M⊙/an˜o.
UGC 4483
Otros nombres: PGC 0024213
Coordenadas: RA:08h37m03.0s DEC: +69d46m31s
Tipo morfolo´gico: iI,C
Situada a mitad de camino entre M81 y NGC 2403, su posicio´n y velocidad radial
indica que puede ser un miembro del complejo M81/NGC 2403. Esta cuestio´n ha que-
dado confirmada a trave´s de la fotometr´ıa de Tikhonov & Karachentsev (1993), de la
que obtienen una distancia de 3.6 ± 0.7 Mpc.
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Karachentseva et al. (1985) observaron un nodo brillante en la zona norte que fue
posteriormente analizado por Skillman et al. (1991), obtenie´ndose una metalicidad
extremadamente baja, similar a la de IZw 18: 12 + log(O/H) = 7.3.
La magnitud absoluta en B esta´ entre -12.7 (van Zee et al., 1998b) y -12.38 (Gil de
Paz et al., 2003). Los colores son dif´ıciles de evaluar debido a que esta galaxia tiene una
estrella brillante pro´xima en su campo de visio´n que contamina las observaciones. No
obstante, presenta un color corregido de extincio´n gala´ctica: (B-V)=0.41 (Makarova,
1999) y (B-R) = 0.58 ± 0.13 (Gil de Paz et al., 2003).
La masa de hidro´geno es 3.71×107M⊙ (van Zee et al., 1998b) y la tasa de formacio´n
estelar 0.0034 M⊙/an˜o (Gil de Paz et al., 2003).
La abundancia de ox´ıgeno que obtiene Nava et al. (2006) es algo mayor que la
observada por Skillman et al. (1991), con un valor de 7.55 ± 0.02, y para el nitro´geno
observa (N/O) = -1.63 ± 0.06
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Nombre Dist. MB (U-B) (B-V) MHI M∗ MTot (O/H) e-OH (N/O) e-NO
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12)
DDO 155 2.1 -12.19 -0.56 0.31 7.04 6.74 8.22 7.6 0.14 -1.51 0.07
DDO 187 2.5 -12.71 -0.08 0.38 7.32 7.03 8.98 7.7 0.05 -1.8 0.12
IC 1613 0.73 -14.51 — 0.67 7.97 8.13 8.87 7.62 0.05 -1.13 0.18
IC 4662 2.9 -15.84 -0.46 0.35 8.4 8.3 — 8.17 0.04 -1.5 0.05
NGC 1569 3.36 -18.87 — 0.35 7.99 8.57 8.7 8.19 0.06 -1.39 0.05
NGC 2366 3.19 -16.02 — 0.54 8.95 8.78 9.26 7.91 0.05 -1.61 0.02
NGC 3109 1.25 -15.25 — 0.49 8.94 8.83 9.82 7.73 0.33 -1.32 0.2
NGC 4214 3 -18.04 — 0.46 9.24 9.39 9.62 8.25 0.1 -1.3 0.15
NGC 6822 0.5 -14.95 — 0.59 8.13 8.19 9.21 8.11 0.05 -1.6 0.1
LMC 0.05 -17.93 -0.06 0.45 8.82 9.37 9.78 8.37 0.22 -1.3 0.2
SMC 0.06 -16.56 -0.27 0.59 8.95 8.92 9.18 8.13 0.1 -1.58 0.15
Cuadro 5.6: Datos observados de las galaxias enanas irregulares elegidas. Por columnas: (1): Nombre
del objeto, (2): distancia en Mpc, (3): magnitud absoluta en banda B, (4) y (5): colores (U-B) y (B-V)
respectivamente, (6): logaritmo de la masa de hidro´geno neutro, (7): logaritmo de la masa en forma
estelar, (8): logaritmo de la masa total, (9): abundancia de ox´ıgeno en forma 12+log(O/H), (10): error
en la abundancia de ox´ıgeno, (11): abundancia de nitro´geno en forma log(N/O) y (12): error en la
abundancia de nitro´geno.
Nombre Dist MB (U-B) (B-V) (B-R) e(B-R) MHI MTot (O/H) e-OH (N/O) e-NO TFE
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (8) (9) (10) (11) (12) (13) (14)
IZw18 18.2 -14.5 -0.88 -0.03 -0.18 0.08 7.41 8.41 7.18 0 -1.56 0.09 0.053
IIZw40 9.8 -18.09 — 0.1 0.77 0.09 8.65 8.83 7.69 0.01 -1.53 0.03 1.400
Mrk35 15.6 -17.75 -0.37 0.61 0.61 0.14 8.73 — 8.4 0 -1.49 0.01 0.530
Mrk209 5.8 -14.67 -0.51 0.51 0.21 0.13 7.7 — 7.77 0.01 — 0 0.055
Mrk314 30 -18.5 -0.32 0.48 0.43 0.24 9.46 9.84 8.2 0 — 0 0.630
Mrk324 21.8 -16.5 — — 0.13 0.57 8.43 8.61 — 0 — 0 0.010
Mrk370 10.8 -17 -0.22 0.56 1.28 0.13 8.56 9.62 8.5 0 — 0 0.100
Mrk600 12.6 -15.5 -0.34 0.37 0.03 0.15 8.52 8.54 7.83 0.01 -1.67 0.03 0.048
UGC4483 3.6 -12.38 — 0.44 0.58 0.13 7.57 — 7.55 0.02 -1.63 0.06 0.034
Cuadro 5.7: Datos observados de las galaxias BCD elegidas. Por columnas: (1): nombre, (2): distancia
en Mpc, (3): Magnitud absoluta en banda B, (4) y (5): colores (B-V) y (V-B) respectivamente, (6) y
(7): color (B-R) y su error, (8): logaritmo de la masa de hidro´geno neutro, (9): logaritmo de la masa
total, (10):abundancia de ox´ıgeno en forma 12+log(O/H), (11): error en la abundancia de ox´ıgeno,
(12): abundancia de nitro´geno en forma log(N/O), (13): error en la abundancia de nitro´geno y (14):
tasa de formacio´n estelar en M⊙/an˜o.
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5.4. Resultados relativos a la evolucio´n qu´ımica
La presentacio´n de las comparaciones con los datos observados seguira´ el mismo
esquema que el del cap´ıtulo anterior. Inicialmente se mostrara´ el escenario evolutivo y
sus consecuencias en la estructura del gas, para continuar con los resultados referentes
a la evolucio´n qu´ımica y por u´ltimo los relativos a la espectrofotometr´ıa.
Dentro de cada caso, y siempre que sea posible, se hara´n dos comparaciones diferen-
tes. En la primera se presentara´n todos los datos de las tablas 5.1 y 5.3, para dar una
idea general del comportamiento de los modelos respecto a los dos tipos de objetos:
dIrr y BCD. A continuacio´n, y cuando sea posible, se comparara´n los resultados con
los objetos individuales elegidos como patro´n.
5.4.1. El escenario evolutivo
En la Fig. 5.6 se muestra la relacio´n final entre la masa en forma de gas y la masa
total de todos los modelos, compara´ndola con los datos de la compilacio´n. Con signos
abiertos se indican los valores correspondientes a galaxias dIrr, y con cuadrados los
de las galaxias BCD. La tendencia entre los modelos y los datos es similar, aunque
cabe destacar que el grueso de las observaciones presenta mejores coincidencias con
aquellos modelos que tienen una componente gaseosa mayor, es decir, que corresponden
a eficiencias de formacio´n estelar relativamente bajas. No obstante, algunas galaxias
BCD coinciden con los modelos ma´s eficientes, aunque son la minor´ıa.
Los modelos de menor masa (color rojo) pra´cticamente no corresponden a ningu´n
objeto observado. El l´ımite inferior elegido es tan bajo que casi esta´ ma´s pro´ximo a un
cu´mulo estelar que a una galaxia enana. No obstante existen algunos objetos dentro de
este rango de masas, como son DDO 155 o HKKL 14.
5.4.2. Formacio´n estelar
Una de las diferencias fundamentales, y a veces la u´nica, que existe entre las ga-
laxias dIrr y las BCD es su valor de la tasa de formacio´n estelar. Las galaxias dIrr
evolucionan de forma tranquila, sin brotes, con una tasa de bajo valor pero mantenida
a lo largo de un periodo de tiempo largo. Por el contrario, la caracter´ıstica fundamental
de las galaxias BCD es que esta´n sufriendo un brote intenso de formacio´n estelar en el
presente, que es lo que les confiere su intenso color azul.
Debido a esta particularidad, es de esperar que la TFE de los modelos no coincidan
con las de las galaxias BCD, por lo que no vamos a considerar la TFE durante el
brote a la hora de compararla con los resultados. No obstante es de esperar una buena
correlacio´n con las observaciones de Sanchez Almeida et al. (2008), que aporta datos
142 CAPI´TULO 5. COMPARACIO´N CON EL CUERPO DE DATOS OBSERVACIONALES
dIrr
BCD
Figura 5.6: Relacio´n entre la masa total de la galaxia y la masa en forma gaseosa. Los signos abiertos
corresponden a los datos compilados de galaxias dIrr, mientras que los cuadrados representan galaxias
compactas azules.
de estos objetos cuando esta´n en fase quiescente, con una formacio´n estelar baja y
mantenida, similar a la de los modelos.
En la Fig. 5.7 se muestra el valor de la TFE en el tiempo presente en funcio´n
de la magnitud g del SDSS. Los datos de galaxias dIrr son de van Zee (2001), y la
transformacio´n entre la fotometr´ıa del sistema Johnson, en el que da sus resultados,
y el correspondiente al sistema SDSS ha sido hecha de acuerdo a los resultados para
ambos sistemas obtenidos a trave´s de la fotometr´ıa de los modelos (Molla´ et al., 2009).
Hasta magnitud g = −13 la coincidencia entre los datos de objetos dIrr y los modelos
es excelente. A partir de este valor, para objetos ma´s tenues, los modelos sugieren un
valor de la TFE mayor que la observada. Hay que tener en cuenta que se trata de
objetos muy de´biles, por lo que su deteccio´n es poco frecuente y su medicio´n es ma´s
incierta que la de objetos ma´s brillantes. Para valores de g menores de -12 ya no se
han encontrado valores observados.
Respecto a los datos de las galaxias BCD en fase quiescente, la gran abundancia de
datos hace que la zona correspondiente a altas magnitudes este´ enormemente poblada,
tanto es as´ı que solamente se ve una enorme mancha de puntos. En cuanto al resto,
para g ∼ −14 hay observaciones de galaxias con un valor de log(TFE)=-4.5 que los
modelos no reproducen.
En la parte superior derecha se vuelven a representar los modelos, pero solamente







Figura 5.7: Relacio´n entre la TFE y la luminosidad en banda g. Los datos son del trabajo de Sanchez
Almeida et al. (2008), donde los objetos seleccionados son galaxias tipo BCD en fase quiescente. Los
signos abiertos corresponden a galaxias dIrr. En la parte superior derecha se ha representado la zona
de mayor luminosidad evitando los datos de Sanchez Almeida et al. (2008), para poner de manifiesto
el acuerdo entre los modelos y los datos de objetos observados de forma individual.
Figura 5.8: Evolucio´n de la masa de la galaxia y la masa en forma estelar. Se ha sen˜alado con puntos
los valores finales de cada evolucio´n, y con s´ımbolos abiertos los datos de galaxias enanas irregulares.
No se han encontrado datos sobre BCD.
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en el rango superior de valores, comparados con los datos de las galaxias patro´n del
cuadro 5.5. Solamente hay tres valores, pero todos se situ´an ligeramente por encima
de los modelos. Se puede concluir que la pendiente esperada en esta representacio´n
deber´ıa ser algo mayor que la que aportan los modelos, aunque las diferencias son muy
pequen˜as.
Una prueba de la posible veracidad del escenario cosmolo´gico de este trabajo es
estudiar la relacio´n que existe entre la masa en forma de gas y la masa en forma
estelar. Si la tasa de ca´ıda de gas no es realista, la relacio´n entre ambas magnitudes no
podra´ satisfacer las observaciones. Por otra parte, si la TFE no se corresponde con lo
esperado para este tipo de galaxias, tampoco se podra´ verificar la relacio´n. En la Fig.
5.8 se presenta la evolucio´n temporal de la relacio´n entre masa gaseosa y estelar de
los modelos, a la vez que las observaciones de estas magnitudes que se disponen de las
galaxias dIrr. Se ha marcado con un c´ırculo del color correspondiente el punto final de
cada evolucio´n, para que pueda observarse la diferencia de valores segu´n la masa en la
zona en la que hay gran acumulacio´n de trazas.
El hecho de que las trazas tengan pendiente pra´cticamente vertical es debido a la
acrecio´n constante de gas. Si la ca´ıda de gas es similar al gasto que se hace de e´ste por
la TFE, es posible un aumento de masa estelar manteniendo pra´cticamente constante
la masa gaseosa.
Al ma´rgen de que posteriormente se haga una comparacio´n detallada de cada objeto
individual, se presenta algu´n ejemplo para dejar patente la finalidad de esta gra´fica
de cara a inferir los mejores para´metros de entrada para cada galaxia en cuestio´n.
Conociendo la masa total del objeto y seleccionando el modelo correspondiente se
puede estimar el tiempo evolutivo que los modelos le asignar´ıan. Por ejemplo, en el
panel izquierdo de la Fig. 5.9 se ha elegido la galaxia NGC 4214, que tiene una masa
dina´mica de 3.23× 109M⊙, lo que la situ´a pro´xima a los modelos de mayor masa (M6-
morado). El modelo que mejor se ajusta a la proporcio´n entre masa estelar y masa
gaseosa es aquel que tiene un tiempo de colapso de 8 Giga-an˜os y una eficiencia media-
baja. La edad predicha en este caso esta´ alrededor de 12 Giga-an˜os, que corresponde
con los estados finales de evolucio´n de los modelos.
En el panel derecho de la Fig. 5.9 se muestra otro ejemplo. En este caso se trata de
IC 1613, que no presenta una coincidencia tan clara como el anterior. La masa de esta
galaxia es aproximadamente 8× 108M⊙, por lo que deber´ıa situarse entre los modelos
de masas 5× 108M⊙ y 109M⊙ ( M4-verde y M5-azul). Obviamente, so´lo se pueden dar
estimaciones imprecisas sobre el tiempo de colapso, la eficiencia y la edad. En este caso,
el tiempo de colapso ma´s probable sigue siendo 8 Giga-an˜os, pero la eficiencia oscila
entre los valores media-bajo y medio. La diferencia fundamental entre considerar un
modelo u otro, es que si suponemos que el mejor ajuste se produce con el modelo de
mayor masa, la cantidad de masa estelar se alcanza en un tiempo evolutivo anterior que
en el caso de masa dina´mica menor, por eso, la edad predicha en este caso es solamente
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Figura 5.9: Resultados de la comparacio´n de la proporcio´n de masas para dos objetos determinados.
A la izquierda la galaxia NGC 4214 y a la derecha IC 1613. En trazo grueso continuo esta´ marcada
la parte de la evolucio´n de los modelos que mejor se ajusta a la observacio´n.
de 2 o 3 Giga-an˜os. Por el contrario, si asimilamos el objeto al modelo de masa menor
con el mismo tiempo de colapso la eficiencia debera´ ser media-baja, ya que necesita
un tiempo entre 7 y 10 Giga-an˜os en conseguir la masa de gas necesaria, y con una
eficiencia mayor la masa estelar ser´ıa demasiado alta.
Este par de ejemplos se puede extender a todos los objetos de la lista, pero de mo-
mento se va a posponer. Ma´s adelante, se analizara´n uno a uno los objetos individuales,
intentando ajustar los para´metros de entrada del modelo ma´s ido´neo, no so´lo con datos
de gas sino tambie´n de abundancias y colores.
5.4.3. Abundancias elementales del gas
Ox´ıgeno En el cap´ıtulo anterior se presento´ la evolucio´n de las diferentes abundancias
elementales respecto al tiempo. Por desgracia, no es sencillo conocer cua´l ha sido la
evolucio´n de la metalicidad en un objeto, teniendo u´nicamente su valor observado como
cierto. Lo que s´ı pueden ofrecer estas gra´ficas es una pista sobre la posible edad o estado
evolutivo de las galaxias que se observan.
Dentro del contexto evolutivo de una galaxia debe de existir una conexio´n entre la
metalicidad que presenta el gas del medio interestelar y la proporcio´n de masa que hay
en forma de gas, o de estrellas. Si el gas es muy abundante, o lo que es lo mismo, la
masa estelar es muy pequen˜a, se debe esperar que la metalicidad sea baja, porque no
ha habido suficientes estrellas capaces de enriquecer el medio. Y al contrario, si la masa
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estelar es muy elevada, indicio de una eficiencia grande, la metalicidad tambie´n debe
de serlo.
Para estudiar esta relacio´n se utiliza por ello la fraccio´n de gas, µ, como el cociente
entre la masa en forma gaseosa y la suma de las masas gaseosa y estelar. En un escenario
carente de pe´rdidas o ganancias de gas, esto es, en un modelo cerrado, la relacio´n entre
la fraccio´n de gas y la metalicidad es u´nica. Solamente existe una manera de gastar
gas, que es a trave´s de los procesos de formacio´n estelar. As´ı, fijada una funcio´n inicial
de masas y una tasa de formacio´n estelar, el enriquecimiento del medio interestelar
tiene que quedar definido de forma un´ıvoca. Hay que tener en cuenta que dicho modelo
considera impl´ıcitamente que todas las estrellas formadas han eyectado sus elementos.
Por el contrario, el abanico de soluciones se abre si se considera que la galaxia puede
perder o ganar gas. En el primer caso, tras una formacio´n estelar ma´s o menos inten-
sa, los vientos gala´cticos arrastrar´ıan el ox´ıgeno producido por las estrellas masivas,
reducie´ndose la abundancia, por ser el viento un gas enriquecido. Con este mecanismo
se podr´ıan obtener fracciones de gas intermedias con baja metalicidad, tal y como se
observa en un gran nu´mero de objetos.
Si lo que se considera es una ganancia de gas primordial, como en los modelos que
se presentan en ese trabajo, se puede llegar al mismo resultado. La formacio´n este-
lar estara´ sujeta a la cantidad de gas disponible, as´ı como la metalicidad del medio
interestelar. Si se sigue captando gas despue´s de un episodio de formacio´n estelar, se
consigue cierto aumento de la fraccio´n de gas a la vez que la dilucio´n provoca la reduc-
cio´n de la metalicidad. En conclusio´n, se puede llegar al mismo rango de abundancias
por caminos, no solamente diferentes, sino opuestos.
En el panel izquierdo de la Fig. 5.10 se presenta la evolucio´n de la fraccio´n de gas
respecto a la metalicidad total2 durante toda la evolucio´n. La variacio´n entre un taman˜o
de galaxia y otro no es pra´cticamente apreciable, hecho que se manifiesta en que las
l´ıneas se solapan unas con otras. Las diferentes ramas que aparecen son debidas a las
distintas eficiencias en la formacio´n estelar. La rama situada en el extremo izquierdo
corresponde a los modelos de menor eficiencia, que deben de tener una metalicidad
baja y una fraccio´n de gas alta, como as´ı sucede.
Para alcanzar valores ma´s altos de Z es necesaria mayor eficiencia, y por tanto un
mayor consumo de gas, y esto es lo que representan el resto de las ramas.
La parte comprendida entre los valores de −0.2 > log(µ) > −0.4 es la que engloba
la mayor parte de las observaciones, y es dif´ıcilmente reproducible si no se consideran
flujos de gas de entrada y/o salida. En el caso de un sistema cerrado el valor de la
metalicidad es mucho mayor del que se alcanza en nuestro caso.
En la figura se ve que hay un comportamiento diferente entre las galaxias dIrr
2Hemos calculado una relacio´n directa entre el valor de la abundancia de ox´ıgeno y la metalicidad total, toda vez
que en este tipo de objetos van parejas.











Figura 5.10: Relacio´n gas-metalicidad. Las trazas representan la evolucio´n de los modelos a lo largo
del tiempo. La rama ma´s corta, situada a la izquierda es la correspondiente a los modelos de menor
eficiencia, mientras que las que alcanzan mayor valor en Z corresponden a los modelos ma´s eficientes.
En el panel de la izquierda se compara con los objetos de las tablas 5.1 y 5.3 Con cuadrados so´lidos
grises se indican los objetos del cu´mulo de Virgo. En el panel de la derecha se presenta comparada
con las galaxias individuales de las que se poseen datos de masa en forma de gas y estrellas. La
escala es ligeramente diferente a la del panel de la izquierda con el fin de que los datos aparezcan ma´s
espaciados.
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y las BCD, y dentro de e´stas, las que esta´n aisladas (cuadrados negros) y las que
pertenecen al cu´mulo de Virgo (cuadrados so´lidos grises). Las irregulares presentan
una componente gaseosa mayor a pesar de que la metalicidad no es extremadamente
baja. La mayor parte de ellas o bien coinciden con los modelos o bien se colocan a
la izquierda de ellos, en la zona de mayor componente gaseosa. Por el contrario, las
galaxias BCD se situ´an a la derecha de las trazas, en la zona de menor fraccio´n de gas,
con mucha mayor dispersio´n en los valores de la metalicidad. Este es el primer indicio
de que nuestros modelos no van a coincidir estrechamente con estas galaxias, ya sean
aisladas o de cu´mulo. Su baja masa sumada a su formacio´n estelar en brotes, algunos de
ellos de gran intensidad, hace pensar que las pe´rdidas de gas son un evento razonable.
Por otra parte, si las galaxias enanas irregulares sufren una formacio´n estelar continua
y de baja intensidad, como suponemos, es menos probable que pierdan gas.
En el panel derecho de la Fig. 5.10 se ha reducido ligeramente el factor de escala con
el fin de que los datos queden ma´s extendidos, aunque los modelos son los mismos que
en la figura anterior. En este caso se ha elegido solamente las galaxias de la muestra
de objetos individuales, y de aquellos, solamente los que tienen datos de masa estelar.
Llama la atencio´n que en este caso, la coincidencia entre modelos y datos es mucho
ma´s estrecha.
Conviene hacer una anotacio´n sobre NGC 1569. Como hemos visto en su descripcio´n
previa, esta galaxia esta´ generalmente clasificada como una post-brote, es decir, ha
tenido un brote de formacio´n estelar en el pasado, pero en la actualidad su formacio´n
estelar es similar al resto de las galaxias enanas irregulares. Esto se manifiesta, entre
otras cosas, en que su componente gaseosa es menor de lo esperado, porque gran parte
de ella se gasto´ en la formacio´n estelar intensa que tuvo en el pasado, adema´s de
las posibles pe´rdidas de gas debido a la intensidad del brote. Este puede ser uno de
los motivos por lo que aparece desplazada hacia la derecha respecto al resto de las
observaciones.
Nitro´geno En la Fig. 5.11 se ha representado la relacio´n entre el nitro´geno y el ox´ıgeno
para los puntos finales de la evolucio´n, con todos los datos disponibles. Con signos
rojos se representan las galaxias dIrr, con cuadrados negros las BCD de campo y con
cuadrados so´lidos grises las galaxias BCD pertenecientes al cu´mulo de Virgo. Se han
an˜adido los datos obtenidos en el trabajo de Mallery et al. (2007), correspondientes a
galaxias BCD observadas con GALEX, representados en color azul. Estos u´ltimos son
observaciones hechas en el ultravioleta, por lo que corresponden a objetos claramente
ma´s jo´venes.
Tal y como se aprecia, la mayor´ıa de los datos esta´n por debajo de los valores
finales. Desde el punto de vista evolutivo se pueden interpretar las observaciones como
correspondientes a objetos con edad menor de 12 Giga-an˜os, que es el l´ımite elegido
en la representacio´n. Para corroborarlo, se presentan no solamente los valores finales,
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Figura 5.11: Relacio´n entre el nitro´geno y el ox´ıgeno para los estados finales de los modelos. Los
s´ımbolos abiertos son galaxias dIrr, y los cuadrados corresponden a galaxias BCD: los negros abiertos
son los datos de Izotov et al. (2006), los so´lidos son las galaxias del cu´mulo de Virgo de Vı´lchez &
Iglesias-Pa´ramo (2003). Los cuadrados azules corresponden al estudio de Mallery et al. (2007) para
galaxias de GALEX.
sino todas las trazas de la evolucio´n. As´ı, en la Fig. 5.12 se comprueba que hay un gran
nu´mero de objetos que corresponden a valores que han tenido los modelos en el pasado.
No obstante, los datos que presentan una abundancia de nitro´geno alta en zonas de
baja metalicidad no son reproducibles por ninguno de los modelos.
Un posible mecanismo para alcanzar este tipo de valores es perder ox´ıgeno en el
inicio de la formacio´n estelar, antes de que el nitro´geno de las estrellas intermedias
haya retornado al medio interestelar. De esta manera, cuando estas estrellas mueren se
encuentran un medio empobrecido, y por consiguiente, el cociente (N/O) es grande en
zonas en las que la abundancia (O/H) es pequen˜a. Los objetos que esta´n situados en
esta zona de la gra´fica son los candidatos a ser estudiados con modelos que incluyan
pe´rdidas de gas.
En el panel derecho de la Fig. 5.12 se presentan solamente los datos de la seleccio´n
de objetos individuales, en la que se ha cambiado ligeramente la escala para su mayor
claridad. Una mencio´n especial merece la galaxia IC 1613: en la Fig. 5.10 se situaba
fuera del a´rea de los modelos, mostrando una metalicidad baja, a la vez que una fraccio´n
de gas baja. El hecho de que la abundancia en ox´ıgeno sea baja se refleja en que el
cociente (N/O) debe de ser alto, por lo que es de esperar que este´ situado por encima
de los valores posibles de los modelos, incluyendo las barras de error. Algo similar se
















Figura 5.12: Trazas de evolucio´n de la relacio´n entre el nitro´geno y el ox´ıgeno. En el panel izquierdo
los datos son los mismos que en la Fig. 5.11. En el panel derecho se compara con los objetos de la
tabla 5.5.
puede decir de NGC 3109, pero en menor grado a tenor de las barras de error.
Las galaxias BCD de entornos ma´s densos, como las pertenecientes al cu´mulo de
Virgo, en general no manifiestan escasez de ox´ıgeno; ma´s bien al contrario, presentan
valores ma´s altos de los que se alcanzan con los modelos. Solamente dos de ellas ma-
nifiestan un valor alto de (N/O) a la vez que una baja metalicidad. Salvo en estos dos
casos, no parece necesario recurrir a pe´rdidas de gas selectivas para poder explicar la
evolucio´n de estas galaxias.
5.5. Comparacio´n de los resultados relativos a la fotometr´ıa
5.5.1. Diagrama Color-Color
En el panel izquierdo de la Fig. 5.13 se presenta el diagrama color-color de los
modelos, en el que se muestran las evoluciones con trazos y el u´ltimo valor de cada
uno con un c´ırculo. Las observaciones corresponden a los objetos de las tablas 5.1 y
5.3. Desgraciadamente son pocos los objetos de los que de dispone de ambos colores.
En el panel derecho se presentan los objetos de la seleccio´n individual. En el caso de
las galaxias enanas irregulares son pra´cticamente los mismos. El vector de extincio´n ha
sido obtenido de las curvas de Cardelli et al. (1989) para el sistema de Johnson, con
un para´metro R de 3.1.

















Figura 5.13: Resultados correpondientes a la evolucio´n de los colores. En el panel de la izquierda se
comparan con el conjunto de todas las observaciones descritas en las tablas 5.1 y 5.3. A la derecha se
muestran solamente los objetos seleccionados individualmente.
Tal y como se aprecia en la Fig. 5.13, la concordancia entre los colores de los objetos y
los modelos es bastante escasa, incluyendo la zona barrida por las trazas de evolucio´n.
Solamente hay una cierta concordancia con algunas galaxias dIrr, pero con ninguna
BCD.
La cuestio´n de comparar los colores entre los modelos y los datos presenta muchas
complicaciones. La primera es que los modelos dan el color total, tratando a la galaxia
como un solo punto, cosa que para la observacio´n no es sencillo. Siempre que ha sido
posible, se han elegido datos de colores totales, pero en la mayor´ıa de los casos las
observaciones se circunscriben a una zona ma´s o menos grande de la galaxia, pero no
a toda ella. Habr´ıa que empezar por determinar hasta donde llegan los confines de una
galaxia observda.
El segundo problema afecta ma´s a los colores azules que al resto. En los modelos
se toman pasos de tiempo de 10 millones de an˜os. En este intervalo, cualquier estrella
masiva que se haya formado ya ha desaparecido, y su contribucio´n al color azul no se
puede detectar. Sin embargo, en los objetos observados, principalmente en las BCD,
los datos se toman durante la fase de actividad del brote (de ah´ı el color azul por el que
son detectadas), cuando las estrellas masivas, WR, esta´n aun activas. Por este motivo
cabe esperar que haya una discrepancia entre los modelos y las observaciones, estando
e´stas desplazadas hacia los colores azules y los modelos hacia los rojos.
El tercer problema que aparece es la extincio´n. Si los colores no esta´n corregidos
de extincio´n, su situacio´n dentro del gra´fico es muy diferente. El desplazamiento que
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Figura 5.14: Comparacio´n de los colores de galaxias HII con los resultantes de modelos de formacio´n
estelar por brotes (Mart´ın-Manjo´n et al., 2008), y formacio´n estelar continua de este trabajo (rombos
magenta). Cortes´ıa de M. L. Mart´ın Manjo´n.
sufrir´ıan lo hemos indicado con la flecha en la esquina inferior izquierda.
Y por u´ltimo, el hecho de que los colores hayan sido corregidos de l´ıneas de emisio´n
o no supone un cambio dra´stico no solamente en los valores sino tambie´n en las ten-
dencias. En el trabajo de Mart´ın-Manjo´n et al. (2008) se hace un estudio exhaustivo de
la variacio´n de los colores en funcio´n de la consideracio´n o no de las l´ıneas de emisio´n,
siendo los resultados dra´sticamente diferentes en un caso o en otro. En la Fig. 5.14 se
muestran los resultados de los modelos de estos autores, en los que se ha considerado
la formacio´n estelar en forma de brotes, junto con los nuestros, de formacio´n continua.
Los datos corresponden a un gran nu´mero de galaxias HII.
Los c´ırculos azules representan las evoluciones de los colores en el caso de incluir las
l´ıneas de emisio´n. Tal y como se aprecia, la variacio´n no so´lo es importante sino que tiene
una tendencia completamente perpendicular a la obtenida en caso de no considerlas.
Este hecho podr´ıa explicar los datos de galaxias que aparecen en el extremo inferior
izquierdo de la Fig. 5.13
Los tria´ngulos en color verde son datos de diferentes regiones de Mrk 370, a los que
se les ha sustra´ıdo las l´ıneas de emisio´n. En este caso, el acuerdo entre los modelos y
los datos es mucho mayor. Los modelos correspondientes a este trabajo son los repre-
sentados en rombos magenta, que continuan la serie de modelos de Mart´ın-Manjo´n et
al. (2008) hacia colores ma´s rojos, como es de esperar.



















Figura 5.15: Diagrama color-magnitud de los modelos, comparado con los datos observados de las
tablas 5.1 y 5.3 (izquierda) y con la seleccio´n de objetos (derecha).
5.5.2. Diagrama Color-Magnitud
Para la obtencio´n del diagrama color-magnitud, se ha elegido la luminosidad en B, y
el color (B-V). En la Fig. 5.15 se muestra la comparacio´n con todos los datos (izquierda)
y con la seleccio´n individual de objetos (derecha). En este caso la concordancia es
mayor, sobre todo si se tiene en cuenta que la mayor´ıa de los objetos tienen una masa
total ma´s pro´xima a los modelos de mayor masa que a los menores.
En general, las galaxias BCD tienen un color ma´s azul del que se puede obtener con
los modelos, como consecuencia de la anchura del intervalo de tiempo, y la mayor´ıa se
encuentran fuera de la zona barrida por los modelos. Sin embargo, tanto en el panel de
la derecha como en el de la izquierda se pone de manifiesto que las galaxias dIrr s´ı que
pueden llegar a ser modeladas con las prescripciones de los modelos.
Al igual que en los casos anteriores, la galaxia NGC 1569 tiene un comportamiento
particular. Al haber sufrido un brote de formacio´n estelar en el pasado, lo que muestra
en la actualidad es una contribucio´n de su poblacio´n envejecida, por lo que que cabe
esperar que desplaze su color hacia la zona roja. Algo similar se puede interpretar de
NGC 3109, que se situ´a en el mismo a´rea.
Una mencio´n aparte merecen las galaxias IZw 18 y IZw 40. Ambas son prototipos de
galaxias compactas azules, que muestran un intenso brote de formacio´n estelar reciente
sin manifestar una poblacio´n subyacente lo suficientemente intensa como para enrojecer
su color (Aloisi et al., 2007). Ninguna combinacio´n de para´metros de entrada conducir´ıa
a un modelo que llegara a mostrar un color semejante.





















Figura 5.16: Relacio´n entre la abundancia de ox´ıgeno y el color. En el panel izquierdo se muestran
todas las observaciones con los mismos criterios que en las figuras anteriores. En el panel derecho
solamente se muestran los objetos de la seleccio´n individual.
5.5.3. Relacio´n Color-Abundancia
Una relacio´n que puede aportar informacio´n sobre la coherencia de los resultados es
la existente entre el color y la abundancia de ciertos elementos. En la Fig. 5.16 hemos
representado la evolucio´n de la abundancia de ox´ıgeno frente al color (B-V). Como en
casos anteriores, en el panel izquierdo esta´n presentes todos los datos de los objetos de
los que tenemos ambas medidas, y en el panel derecho solamente hemos presentado los
objetos de la muestra individual.
Las galaxias BCD muestran una tendencia similar a la que se manifiesta en los
modelos, pero localizadas en zonas ma´s azules que e´stos. Este no es el caso de las dIrr,
que sin mostrar tendencia alguna, presentan mejores coincidencias con los modelos,
situa´ndose ambos grupos en la misma franja de color.
Cuando se representan solamente aquellas galaxias elegidas en la muestra individual,
se aprecia que hay algunas galaxias BCD que s´ı coinciden con lo predicho por los
modelos, a excepcio´n claro esta´, de IZw 18 y IIZw 40, que son excepcionalmente azules.
En el lado opuesto se situan NGC 1569 y NGC 3109, ma´s rojas que el resto de sus
compan˜eras.
Siguiendo la idea de van Zee et al. (2006) sobre la relacio´n entre el nitro´geno y el
color, se debe esperar que los modelos ma´s rojos sean los que tienen mayor abundancia
de (N/O). Esto es debido al retraso con el que el nitro´geno retorna al medio interestelar,
varios decenas de millones de an˜os despue´s que el ox´ıgeno, por lo tanto, si es detectable


















Figura 5.17: Relacio´n entre la abundancia de nitro´geno y el color. Como en casos anteriores, el panel
izquierdo corresponde a la comparacio´n con todos los objetos mientras que el derecho solamente
presenta la muestra de objetos individuales.
es debido a que hubo en un pasado una formacio´n estelar no despreciable que debe de
manifestar un color rojo debido a la edad. Esto es lo que se muestra en la Fig. 5.17.
Aquellos objetos que hayan tenido una formacio´n estelar no despreciable en el pasado
tendra´n que mostrar una abundancia de nitro´geno mayor que los que actualmente
este´n llevando a cabo sus primeros brotes. En el panel izquierdo de la Fig. 5.17 se ve
claramente que hay dos tendencias dentro de las galaxias BCD: encontramos un grupo
en la zona superior de la gra´fica y separados por una zona ma´s pobre en datos vemos
que en la parte inferior se situ´a otro grupo. Esto es un indicativo de la influencia de
su poblacio´n subyacente, junto con la posible pe´rdida de gas. Cuanto mayor sea la
proporcio´n de estrellas que formaron en el pasado, mayor sera´ la cantidad de nitro´geno
(zona alta del panel) y ma´s rojo sera´ el color (zona derecha del panel). Si adema´s el
objeto ha sufrido pe´rdidas de gas enriquecido, su valor final de (N/O) sera´ au´n ma´s alto
que si hubiera evolucionado como un sistema cerrado. En el extremo opuesto estara´n
las galaxias que sean aparentemente jo´venes, es decir que su formacio´n estelar haya
tenido lugar hace poco tiempo, sin que en el pasado hayan formado estrellas de forma
considerable. Estas galaxias tiene que tener un color muy azul (zona izquierda del
panel) a la vez que escasez de nitro´geno (zona inferior).
Hay que tener en cuenta que estamos representando la abundancia relativa de
nitro´geno frente a ox´ıgeno, de manera que cuando el brote es reciente la cantidad
de ox´ıgeno presente en el medio interestelar es grande, porque este elemento es el pri-
mero en aparecer, por tanto el cociente (N/O) se reduce, tanto ma´s cuanto mayor sea
la intensidad del brote. En el caso de tener una poblacio´n subyacente, si esta no es
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muy numerosa, un brote de formacio´n estelar intenso apantallar´ıa tanto su color como
su abundancia en nitro´geno. Por tanto no es sencillo afirmar que estas galaxias esta´n
en su primer brote, ser´ıa ma´s adecuado suponer que esta´n sufriendo el brote ma´s in-
tenso de todos los que han tenido, aunque una observacio´n detallada pudiera poner de
manifiesto la existencia de estrellas viejas.
5.6. Relacio´n Masa de gas-Luminosidad
Lequeux et al. (1979), en su intento de aclarar la posible relacio´n evolutiva entre las
galaxias dIrr y BCD, estudiaron la dependencia entre la masa total del objeto y su me-
talicidad. Las observaciones les condujeron al hecho de que las galaxias de mayor masa
ten´ıan su gas intergala´ctico ma´s rico en elementos pesados, lo que les hac´ıa concluir
que los objetos ma´s masivos eran ma´s eficientes en su enriquecimiento. Nume´ricamente,
obtuvieron la relacio´n: logMtot = (8.5± 0.4) + (190± 60)Z. Desde entonces, y hasta la
fecha, son muchos los trabajos que se han hecho para explicar esta relacio´n, y establecer
los l´ımites que abarca.
El enriquecimiento del gas es una consecuencia de la formacio´n estelar, por eso
el cociente M/Z da ma´s informacio´n si se toma la masa estelar en lugar de la masa
dina´mica o la masa gaseosa. Por desgracia la deduccio´n de la masa en forma de estrellas
no es un asunto trivial, por lo que los trabajos para la estimacio´n de M/Z recurren a
un tipo u otro de masa segu´n sus autores.
Frente al hecho observado de que las galaxias de menor masa son menos meta´licas
cabe ofrecer dos posibles explicaciones: la primera es que las galaxias enanas forman
menos estrellas que sus compan˜eras mayores para una determinada masa de gas. Es
decir, la eficiencia en transformar gas en estrellas es menor cuanto menor sea el objeto.
Por el contrario, si se supone que, dada una cantidad de gas determinada, todas las
galaxias producen el mismo nu´mero de estrellas, al margen de su masa dina´mica, se
hace necesario buscar mecanismos por los cuales las galaxias enanas no presenten la
metalicidad esperada, como pueda ser entre otros la eyeccio´n de metales por vientos
gala´cticos (como se puso de manifiesto en la seccio´n 5.4.3). Pero si aceptamos que no
todas las galaxias tienen la misma edad, s´ı es fa´cilmente comprensible que unas hayan
formado ma´s estrellas que otras, por una cuestio´n simplemente de tiempo. Las galaxias
ma´s pobres en metales sera´n las que hayan tenido la formacio´n estelar ma´s reciente.
La Fig. 5.18 muestra esta relacio´n para las dos muestras de objetos. Los modelos de
mayor eficiencia en formacio´n estelar se situan en la parte inferior del gra´fico, con valores
pequen˜os para la masa de gas. Los datos aparecen segregados segu´n su tipo: las galaxias
enanas irregulares, en general, tienen mayor cociente MHI/LB que las galaxias BCD,
esto es, son menos azules y tienen ma´s gas, y coinciden con los modelos de eficiencias
moderadas, mientras que las BCD mantienen mejor acuerdo con los modelos de mayor
eficiencia y mayor luminosidad en B.





















Figura 5.18: Relacio´n Masa-Luminosidad. Los modelos de mayor eficiencia son los que se situ´an en la
parte inferior de la gra´fica, con menor contenido en gas. Como en casos anteriores, en el panel de la
izquierda se comparan con los objetos de las tablas 5.1 y 5.3. En el panel de la derecha se comparan
con la seleccio´n de objetos individuales.
Si prescindimos de los modelos de menor masa, apreciamos que la tendencia que
siguen los datos es la misma que la que llevan los modelos a lo largo de su evolucio´n.
Esto es un indicativo de que los objetos con los que estamos comparando son galaxias
jo´venes, desde el punto de vista de su historia de formacio´n estelar. En el caso de las
enanas irregulares, cabe pensar que efectivamente lo sean, mientas que para las BCD
existe la posibilidad de que hayan tenido brotes en el pasado, cuestio´n que en muchos
casos se ha comprobado observacionalmente.
Algunas de estas galaxias llegan a coincidir con los modelos de mayor eficiencia,
colocados en la parte inferior del gra´fico. El mecanismo que les habr´ıa llevado a valores
tan bajos del cociente entre el gas y la luminosidad bien pudiera ser una cierta pe´rdida
de gas a lo largo de su evolucio´n. La intensidad de la formacio´n estelar debio´ ser
lo suficientemente grande como para eyectar, no solamente el ox´ıgeno producido en
ese momento, sino el hidro´geno circundante a la regio´n. Adema´s son las galaxias que
muestran mayor luminosidad en el azul, por tanto las de mayor cantidad de estrellas
muy jo´venes. No obstante, la pe´rdida de gas puede no ser el u´nico mecanismo para
llegar a los valores observados, puesto que los modelos son capaces de reproducirlos sin
considerar pe´rdida alguna.
Este argumento sin embargo no es aplicable a las galaxias dIrr, que a pesar de tener
una abundancia en ox´ıgeno similar poseen, proporcionalmente, mayor cantidad de gas.
Pasando al panel de la derecha observamos que ninguna de las galaxias de las que
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tenemos datos se corresponden con el caso ma´s extremo de las BCD. La cantidad de
gas que tienen IZw 18 o IIZw 40 las posicionan en una zona coincidente con las galaxias
irregulares ma´s extremas, como puedan ser la galaxia peculiar NGC 1569 o la Nube
pequen˜a de Magallanes.
5.7. Relacio´n Luminosidad-Metalicidad
La relacio´n existente entre la luminosidad y la metalicidad es un hecho estudiado y
conocido desde hace mucho tiempo. Uno de los primeros trabajos que se hicieron en
este campo es el de Vigroux et al. (1987), en el que obtuvieron una correlacio´n bastante
de´bil. Poco despue´s Skillman et al. (1989) repitieron el estudio, utilizando so´lo galaxias
enanas del tipo irregular, excluyendo las BCD, y re-analizando las distancias, y en
este caso la correlacio´n fue sorprendentemente buena. Posteriormente Vila-Costas &
Edmunds (1992) entre otros, extendieron esta relacio´n a galaxias espirales, y Brodie
& Huchra (1991) a galaxias el´ıpticas. Zaritsky et al. (1994) demostraron que tanto
las galaxias el´ıpticas como las galaxias con formacio´n estelar reciente manifestaban
una relacio´n Z/L similar, al margen de los me´todos usados para su deduccio´n. Esto
pon´ıa de manifiesto que el mecanismo que gobierna la relacio´n metalicidad-luminosidad
no depende del tipo de objeto del que se trate. Trabajos ma´s modernos, como los de
Tremonti et al. (2004); Lamareille et al. (2004) obtienen la relacio´n de forma estad´ıstica,
a trave´s del gran nu´mero de observaciones que proporcionan los actuales mapas de
campo, como el SDSS o el 2dF. Por proximidad a nuestro trabajo, consideramos de
forma especial el estudio de Lee et al. (2003b) en el que obtienen el cociente Z/L para
galaxias enanas de campo.
El hecho de haber descubierto esta correlacio´n no significa que el mecanismo que la
origina este´ comprendido. Para conseguir la relacio´n Z/L es necesario que los objetos
de menor masa tengan mayor fraccio´n de gas -como de hecho se aprecia en el universo
local-. Esto se logra sin pe´rdidas de masa, si tal y como hemos visto anteriormente, se da
una de las dos circunstancias: o bien las galaxias enanas evolucionan formando menos
estrellas por unidad de masa gala´ctica, o bien son ma´s jo´venes que sus compan˜eras
masivas, cosa que puede ser cierta a tenor de los colores azules de las dIrr.
En contraposicio´n, si no se acepta ninguna de las dos hipo´tesis, se hace necesario
tener en cuenta pe´rdidas selectivas de gas. Un argumento a favor en esta direccio´n
es que tienen un potencial gravitatorio pequen˜o, son candidatas a perder gas en las
explosiones de SN, y por tanto ver reducida su metalicidad. No obstante hay multitud
de trabajos que ponen de manifiesto que la pe´rdida total de gas no so´lo es funcio´n
del potencial, sino de factores ma´s complejos como pueda ser la estructura vertical
del medio interestelar, la rotacio´n, las pe´rdidas radiativas,...ente otros (Mac Low &
Ferrara, 1999; Silich & Tenorio-Tagle, 2001).
Desde un punto de vista global, podemos comprobar que, tal y como espera´bamos,
























Figura 5.19: Relacio´n L/Z para todos los modelos. En el panel de la derecha hemos eliminado las
traxas en aras de la claridad. Las rectas corresponden a: Ski89 - Skillman et al. (1989), Lee03 - Lee
et al. (2003b), Tre04 - Tremonti et al. (2004), y Lam04 - Lamareille et al. (2004). Tanto la de Ski89
como la de Lee03 han sido calculadas solamente para galaxias del tipo dIrr, mientras que las otras dos
son el resultado de mapas de campo.
los modelos de menor masa han de producir menos metales que los ma´s masivos (Fig.
5.19). La zona ocupada por los modelos pequen˜os (colores rojo y naranja) y metalici-
dades altas (esquina superior izquierda) no tienen ninguna coincidencia con los datos.
Hay que tener en cuenta que las galaxias tan pequen˜as son extremadamente poco lu-
minosas, lo que hace que su deteccio´n sea improbable. El resto de los taman˜os s´ı tienen
elementos en la zona de datos, aunque hay que observar que los situados en zonas de
metalicidad extremadamente baja, 12 + log(O/H) < 7.5, o alta, 12 + log(O/H) > 8.7
no se corresponden con ninguna observacio´n, salvo el caso de IZw 18. Es decir, no hemos
encontrado observaciones que avalen los modelos con valores de eficiencia extrema.
Otro hecho que llama la atencio´n es que las observaciones de BCD no siguen una
tendencia tan clara como las dIrr, tal y como les ocurrio´ a Vigroux et al. (1987). Si
intenta´ramos ajustar una recta solamente a las BCD la pendiente ser´ıa muy baja, del
orden de -0.024, en lugar del valor aproximado a -0.18 que se obtiene para las dIrr.
En el panel derecho la tendencia esperada se pone de manifiesto ma´s claramente, a
excepcio´n claro esta´ de IZw 18 y IIZw 40, como era de esperar debido a su baj´ısima
metalicidad. Mrk 370, a pesar de ser menos masiva que Mrk 314 (como consta en la
tabla 5.7), tiene una metalicidad mayor. En esta gra´fica, coincide con los modelos de
eficiencia extrema, a pesar de que en las anteriores no coincidan con estos modelos. Su
abundancia en ox´ıgeno es la ma´s alta de toda la muestra individual de galaxias BCD,
con un valor de 12+log(O/H)=8.5. Si las galaxias compactas azules son los mejores
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candidatos a perder gas enriquecido, este objeto no es una buena muestra de ello. De
Mrk 35 no podemos deducir nada en concreto, toda vez que desconocemos su masa
total.
5.8. Comparacio´n mu´ltiple de objetos individuales
En esta seccio´n lse intenta comprobar es la coherencia de los resultados respecto a los
objetos individuales, uno a uno. Es decir, comprobar que los para´metros de los modelos
que mejor se ajustan a cada objetos son los mismos en todas las comparaciones.
Segu´n se ha ido poniendo de manifiesto en las secciones anteriores, no hay una buena
concordancia entre el conjunto de modelos y las galaxias BCD. No ha sido posible
reproducir los colores, la fraccio´n de gas y en muchos casos tampoco las abundancias.
Es por eso que sabiendo de antemano que las galaxias BCD no van a ser buenas
candidatas a mostrar coherencia con los modelos, se ha preferido obviarlas.
Sin embargo, las galaxias enanas irregulares parecen evolucionar tal y como se su-
giere en la construccio´n del modelo, de manera que si hay algu´n grupo de objetos que
vaya a corresponderse con nuestro estudio, ese debe de ser el cuerpo de las dIrr.
Se han seleccionado las ocho graficas ma´s caracter´ısticas de la evolucio´n, para las
cuales se cuenta con observaciones en casi todos los casos. De todas las alternativas
posibles se presentara´n solemente las dos que mejor se ajusten a los datos referidos a la
evolucio´n global: la fraccio´n de gas, la metalicidad, la masa en forma de gas y la masa
en forma de estrellas, con el propo´sito de verificar el escenario cosmolo´gico de acrecio´n
continua de gas del que se ha partido. Fijando los para´metros ma´s adecuados a estas
observaciones: eficiencia, tiempo de colapso y masa total del modelo, se representan
las trazas correspondientes para el resto de las observaciones, para comprobar si los
mismos para´metros dan un buen ajuste o no.
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5.8.1. DDO 155
Es la galaxia de menor masa de la muestra, por lo que su concordancia debe de
encontrarse con los modelos M2, o M3. Los para´metros que mejor se adaptan a los
datos de este objetos son:
1. Gra´fica azul
Modelos M3
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 4 y 6 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M3
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 6 y 9 Giga-an˜os















































Figura 5.20: Gra´ficas individuales de DDO 155.
Hay cierta discordancia entre los colores obtenidos por los modelos y las observa-
ciones de este objeto. La galaxia es ligeramente ma´s azul de lo que se obtiene en los
modelos, y su luminosidad es coincidente con el l´ımite inferior del valor predicho. El
pequen˜o desplazamiento que se aprecia en el panel a) respecto a la fraccio´n de gas es
el que luego se manifiesta ampliado en el panel g), en el que la relacio´n entre la masa
de gas y la luminosidad es menor de lo que cabe esperar de los modelos.
Las abundancias de ox´ıgeno y nitro´geno predichas por los modelos, para las edades
seleccionadas, reproducen las observaciones con buena precisio´n.
Al ser una galaxia de muy baja masa, es una buena candidata a sufrir pe´rdidas
de gas como consecuencia de su formacion estelar. De hecho, tanto en el panel a)
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como en el g) y en el f) las observaciones se situan en zonas con valores de la masa
ligeramente menores. Dado lo aproximado del me´todo, no se puede sacar ninguna
conclusio´n, ma´xime cuando hay buena concordancia en los valores de las abundancias.
No obstante, de todos los datos de luminosidad mencionados en la descripcio´n de esta
galaxia, se ha elegido el de mayor valor (Karachentsev et al., 2004). Si la distancia se
reduce, y se elige el valor de MB = −11.2 adoptado por Garnett (2002), la relacio´n masa
de gas-luminosidad (panel g) aumenta y se desplaza hacia la izquierda, acerca´ndose a
los modelos. En el panel h) tambie´n se producir´ıa un acercamiento a los modelos, al
desplazar el dato hacia la izquierda. Por otra parte, los reultados relativos a los colores
y las abundancias no sufrir´ıan ningu´n cambio.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 6 y 9 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M2
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 7 y 9 Giga-an˜os















































Figura 5.21: Gra´ficas individuales de DDO 187.
En el caso de esta galaxia, los modelos no dan una respuesta ajustada a las obser-
vaciones. Su morfolog´ıa es la t´ıpica de las enanas irregulares (Fig. 5.22), pero muestra
una poblacio´n ma´s jo´ven y azul que el resto de los objetos de este tipo. Segu´n se aprecia
en la historia de la formacio´n estelar obtenida por Aparicio et al. (2000) (Fig. 5.23,
panel izquierdo), la parte interior ha sufrido un episodio intenso de formacio´n estelar
de 5× 10−3M⊙/an˜o en el tiempo presente, que es mayor que el ma´ximo obtenido en
los modelos considerados (Fig. 5.23, panel derecho). Sin embargo, la parte intermedia
mantiene una formacio´n estelar baja pero continua a lo largo de toda la evolucio´n, al
igual que la parte exterior, a excepcio´n del valor para el tiempo presente.
El factor fundamental de desacuerdo es la abundancia en nitro´geno, menor en el
objeto que en los modelos, a pesar de que el valor (O/H) quede bien reproducido. Una
posible causa ser´ıa la juventud de su poblacio´n dominante, coherente con un valor bajo
de (N/O) pero no de (O/H).
En la comparacio´n con los modelos, la galaxia es ligeramente ma´s azul y algo ma´s
brillante. El valor de MB elegido ha sido el calculado por Aparicio et al. (2000) para una
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Figura 5.22: Imagen de DDO187 obtenida por la superposicio´n de las bandas g, r e i (Hoessel et al.,
1998)
.
distancia de 2.5 Mpc. Los resultados ser´ıan claramente peores si la galaxia realmente
estuviera a una distancia de 7 Mpc, que es la obtenida a trave´s de las estrellas Cepheidas
por Hoessel et al. (1998).
Los resultados relativos a su escenario de formacio´n, como la cantidad de gas y
estrellas o su masa final, esta´n dentro del margen de las observaciones.
Figura 5.23: Historia de la formacio´n estelar obtenido a partir del diagrama color-magnitud (Aparicio
et al., 2000), y las correspondientes a los modelos seleccionados. El eje de tiempo se ha representando
considerando el valor cero para el tiempo actual.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 4 y 6 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M5
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 5 y 7 Giga-an˜os















































Figura 5.24: Gra´ficas individuales de IC 1613.
Esta galaxia es, quiza´s, una de las que peor correspondencia tiene con los modelos.
Ni la fraccio´n de gas, ni las abundancias de nitro´geno y ox´ıgeno, ni el color quedan
bien ajustados. Su cercan´ıa (0.73 Mpc) hace que sea un objeto suficientemente bien
observado como para que las incertidumbres en los datos sean pequen˜as, pero como
contrapartida es ma´s susceptible a sufrir interacciones con otras compan˜eras del Grupo
Local.
Es el u´nico objeto de esta muestra que tiene un color claramente ma´s rojo del que
resulta de los modelos, incluso suponiendo una edad mucho mayor.
En el panel izquierdo de la Fig. 5.25 se muestra la historia de la formacio´n estelar y
la relacio´n edad-metalicidad tal y como se describe en Skillman et al. (2003), usando
tres me´todos de ca´lculo diferentes. En el caso de la historia de la formacio´n estelar,
lo tres me´todos consideran un ma´ximo de formacio´n estelar correspondiente a una
poblacio´n de 3 Giga-an˜os de edad, sin embargo, segu´n los modelos, la TFE ha sido
una funcio´n creciente, de manera que el ma´ximo lo encuentra en el tiempo presente.
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Figura 5.25: Izquierda: Historia de la formacio´n estelar y relacio´n edad-metalicidad obtenida por
tres me´todos diferentes. Los detalles esta´n descritos en Skillman et al. (2003). Derecha: Las mismas
relaciones obtenidas por los modelos, suponiendo una edad de l´ımite de 7 Giga-an˜os. El eje del tiempo
representa la edad. El tiempo presente es el valor 0.
La consecuencia es que los modelos predecira´n un poblacio´n claramente ma´s azul que
la que se observar´ıa si el brote de 3 Giga-an˜os dominara el espectro.
Los paneles inferiores de la figura muestran la relacio´n edad-metalicidad. En ambos
casos, observaciones y modelos, el valor en el tiempo presente es el mismo, lo que
diferencia unos de otros son los valores en el pasado, mucho mayores en las observaciones
que en los modelos.
La abundancia de ox´ıgeno media adoptada en la comparacio´n, 12+log(O/H)=7.62,
es de Lee et al. (2003b), a pesar de que las diferentes regiones HII estudiadas por
distintos autores aportan valores que van desde 7.87 (Davidson & Kinman, 1982) hasta
7.6 (Dodorico & Dopita, 1983). Si se considerara una barra de error que abarcara todo
el rango observado, e´sta coincidir´ıa con los resultados de los modelos.
Respecto a la abundancia de (N/O), tal y como se aprecia en la Fig. 5.12, ninguno
de los posibles valores de los para´metros de entrada podr´ıa llegar a reproducir el nivel
que se observa.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 6 y 9 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M5
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 6 y 9 Giga-an˜os















































Figura 5.26: Gra´ficas individuales de IC 4662.
Este objeto tiene un comportamiento similar a DDO 155, en el que los resultados
referentes al escenario cosmolo´gico se ajustan bien a las observaciones, sin embargo no
ocurre lo mismo para la fotometr´ıa.
La situacio´n de IC 4662, a muy baja latitud gala´ctica hace que sea dif´ıcil resolver sus
estrellas de baja magnitud por la intensa contaminacio´n que sufre debido a las estrellas
de fondo. En sus ima´genes, tanto en el o´ptico, como en Hα o infrarrojo, se distingue
una regio´n con formacio´n estelar separada del cuerpo principal, con una emisio´n en Hα
propia de una asociacio´n de estrellas OB (Hunter et al., 2001), causante del color azul
que se observa.
En los paneles c) y d) vemos que los modelos predicen un color ma´s rojo de lo que
nuestra la galaxia, y en los paneles g) y h) se pone de manifiesto un ligero desacuerdo
en la magnitud: los modelos predicen menor luminosidad en banda B. La magnitud
es criticamente dependiente de la distancia, y a pesar de que IC 1613 es un objeto
bastante cercano, pequen˜as variaciones en la distancia podr´ıan cambiar el valor de la
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magnitud. Una reduccio´n de la magnirud producir´ıa un mejor acuerdo entre modelos
y observaciones.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 7 y 9 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media
Edad entre 2 y 4 Giga-an˜os














































Figura 5.27: Gra´ficas individuales de NGC 1569.
Como era de esperar, en NGC 1569 no se llega a un buen acuerdo entre modelos
y observaciones: es ma´s azul, ma´s brillante y ma´s pobre en gas de lo predicho. De
todas las galaxias dIrr de la muestra, esta es la mejor candidata a manifestar pe´rdidas
de gas. Su fraccio´n de gas es claramente menor de lo propuesto, sin embargo s´ı se
reproducen con precisio´n las abundancias de ox´ıgeno y nitro´geno. Esto podr´ıa ser un
indicador de que: o bien la pe´rdida de gas no debio´ de ser selectiva, o bien se produjo
en los primeros estad´ıos de evolucio´n, cuando la metalicidad era muy baja y por tanto
la posible pe´rdida de nitro´geno secundario ser´ıa muy pequen˜a, o bien no ha sufrido
pe´rdida alguna, pero su evolucio´n no corresponde con la supuesta por los modelos.
A trave´s del diagrama color-magnitud, Vallenari & Bomans (1996b) dedujeron que
la antigu¨edad del u´ltimo brote debiera ser de aproximadamente 15 millones de an˜os,
con poblacio´n subyacente generada a lo largo de varios episodios, de hasta 2 Giga-an˜os
de antigu¨edad.
En las ima´genes de Chandra (Martin et al., 2002, Fig. 5.28) se aprecia que existio´ un
brote de formacio´n estelar intenso que disgrego´ la parte central, y se evidencia una
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Figura 5.28: Ima´genes en RX de NGC 1569. En rojo de 0.3 a 0.7 keV, en verde de 0.7 a 1.1 keV, y en
azul de 1.1 a 6 keV. Ima´genes tomadas por el sate´lite Chandra (Martin et al., 2002).
pe´rdida de gas en la direccio´n del eje menor no solamente detectable por RX, sino
por medidas cinema´ticas e ima´genes de Hα (Fig. 5.29 de los mismos autores). Aunque
en la actualidad su tasa de formacio´n estelar no sea tan intensa como en el pasado,
manifiesta una actividad mayor que el resto de las enanas irregulares con las que se
la compara. Observando su ima´gen directamente del o´ptico (Fig. 5.1), se aprecia que
realmente esta´ a mitad de camino entre la que ofrecen las enanas irregulares y las
ima´genes de las BCD.
Durante los u´ltimos an˜os se ha hecho un esfuerzo para conocer su historia de forma-
cio´n estelar. Vallenari & Bomans (1996a) dedujeron que hubo un episodio de formacio´n
entre unos 100 millones y 4 millones de an˜os atra´s, y otro ma´s antiguo hace ma´s o me-
nos 1.5 Giga-an˜os. Greggio et al. (1998) obtuvieron una duracio´n de 100 millones de
an˜os para el u´ltimo brote, y una alta tasa de formacio´n estelar, en torno a 0.5 M⊙/an˜o,
en la parte ma´s interna de la galaxia. Con datos de infrarrojo cercano, Angeretti et al.
(2005) han encontrado trazas de, al menos, tres episodios de formacio´n estelar en los
u´ltimos 1 o 2 Giga-an˜os, con edades de (1.3− 3.7)× 107 an˜os, (4− 15)× 107an˜os y 1
Giga-an˜o. Si este ritmo de formacio´n estelar hubiera sido mantenido toda la edad de
la galaxia, se habr´ıa consumido por completo el gas, por lo que cabe suponer que en
un principio o bien no tuvo pra´cticamente formacio´n estelar, o bien la realizo´ de forma
lenta y poco eficiente (Romano et al., 2006).
Romano et al. (2006) desarrollan modelos de evolucio´n para este objeto, conside-
rando varias posibilidades de brotes as´ı como una opcio´n de formacio´n continua con
un brote final. Incluyen vientos gala´cticos y acrecio´n de gas decreciente exponencial-
mente, tal y como se ha considerado en este trabajo. La conclusio´n es que hay varios
caminos posibles para reproducir las observaciones, tanto con brotes como con una for-
macio´n continua. El u´nico problema que encuentran es el ajuste de las proporciones de
nitro´geno primario y secundario. Hay que advertir, que los rendimientos que usan estos
autores son lo de van den Hoek & Groenewegen (1997), que han generado el mismo
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Figura 5.29: Ima´genes en diferentes bandas de NGC 1569. Izquierda: o´ptico. Centro: Hα. Derecha:
Composicio´n en tres colores: en verde, emisio´n entre 0.3 y 6 KeV, en rojo emisio´n en Hα, y en azul,
continuo o´ptico a 6450 A˚. Los contornos en l´ınea blanca indican la densidad de columna de hidro´geno
neutro: 1×1021cm−2 (l´ınea gruesa), 4×1021cm−2 (l´ınea delgada), y 7×1021cm−2 (l´ınea discontinua)
(Martin et al., 2002).
problema en este trabajo.
El ajuste de la fraccio´n de gas lo realizan adoptando el valor µ=0.46 (Israel, 1988),
en lugar del valor elegido en este trabajo: µ=0.25 (Lee et al., 2003b). En nuestro caso,
esta variacio´n de la fraccio´n de gas tambie´n llevar´ıa a un acuerdo con los modelos en
el panel a).
Del conjunto de modelos que desarrollan, el que mejor se ajusta al resto de las
observaciones supone una formacio´n estelar continua a lo largo de los u´ltimos 2 Giga-
an˜os y un intenso brote en la actualidad, pero sobreestima ligeramente la abundancia
de nitro´geno. Desafortunadamente no hacen comparaciones fotome´tricas.
Todos estos estudios se han hecho a la luz de los datos de distancia previos al
obtenido por el HST (Grocholski et al., 2008). Si se acepta que NGC 1569 esta´ a
3.36Mpc, la tasa de formacio´n estelar puede llegar a aumentar hasta un factor 2, las
poblaciones se volvera´n ma´s jo´venes y la galaxia ma´s masiva. La segunda consecuencia
es que pasa a pertenecer al cu´mulo IC 342, dejando de ser una galaxia aislada. En este
caso el entorno ha podido influir en el desencadenamiento de los brotes de formacio´n
estelar que se observan, y dejar´ıa de ser una buena candidata a ser comparada en este
estudio.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 4 y 6 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 4 y 6 Giga-an˜os















































Figura 5.30: Gra´ficas individuales de NGC 2366.
En este caso, uno de los dos conjuntos de para´metros es claramente mejor que el
otro. Concretamente la gra´fica azul, correspondiente a un modelo de menor masa,
ajusta mejor en todas las situaciones.
La estructura del gas, el escenario de formacio´n y los datos fotome´tricos se repro-
ducen con precisio´n. Solamente la abundancia de nitro´geno queda sobreestimada, ma´s
alla´ de las barras de error de la medida.
Debe de tratarse por tanto de un objeto jo´ven, en el que domina la poblacio´n
correspondiente a la regio´n HII gigante (NGC 2366) y las zonas de formacio´n estelar
de menor intensidad (de Blok & Bosma, 2002), con una poblacio´n subyacente no ma´s
vieja de 6 Giga-an˜os.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Baja
Edad entre 10 y 13 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 4 y 6 Giga-an˜os















































Figura 5.31: Gra´ficas individuales de NGC 3109.
En este objeto encontramos una gran diferencia de edad entre los dos mejores mo-
delos. Segu´n el primero (azul) podr´ıa tener una edad entre 10 y 13 Giga-an˜os con una
eficiencia baja, mientras que segu´n el verde, la edad debiera estar entre 4 y 6 Giga-an˜os,
pero con mayor eficiencia. A la vista de todos los paneles, el acuerdo es mayor en este
segundo caso.
La concordancia para los valores de las abundancias es grande, al ma´rgen de lo
amplias que son las barras de error. El u´nico desacuerdo esta´ en la relacio´n masa-
luminosidad: este es el u´nico caso en el que la relacio´n masa-luminosidad es mayor
para la galaxia observada que para el modelo. Comparada con objetos similares (por
ejemplo la Nube pequen˜a de Magallanes, SMC) tiene una luminosidad similar pero con
una extensio´n o´ptica de casi el doble. Las partes exteriores muestran una estructura
distorsionada, que puede haberse provocado por la interaccio´n con la galaxia Antila.
El ajuste de los modelos de rotacio´n indica que puede presentar diez veces ma´s materia
oscura que luminosa. (Lee et al., 2003a)
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Respecto a la fotometr´ıa, los colores se reproducen con fidelidad, a pesar de que la
galaxia es algo menos brillante de lo predicho.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 7 y 11 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media
Edad entre 3 y 5 Giga-an˜os















































Figura 5.32: Gra´ficas individuales de NGC 4214.
Figura 5.33: Parte central de NGC 4214 tomada por el HST.
Los resultados referentes al escenario cosmolo´gico de formacio´n son bien reprodu-
cidos por el modelo azul, correspondiente a una edad entre 7 y 11 Giga-an˜os, pero
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al considerar una edad tan alta, la fotometr´ıa se ve desplazada hacia el color rojo,
mientras que las observaciones del objeto manifiestan un color ma´s azul.
La relacio´n masa-luminosidad se reproduce bien, a pesar de que el objeto es ligera-
mente ma´s brillante de lo predicho. La existencia de una regio´n con intensa formacio´n
estelar (Fig. 5.33) puede ser la causante de este nivel de brillo.




Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 5 y 7 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media
Edad entre 2 y 4 Giga-an˜os















































Figura 5.34: Gra´ficas individuales de NGC 6822.
Esta galaxia es la u´nica en la que el mejor modelo corresponde claramente a un
tiempo de colapso grande: 20 Giga-an˜os, a la vez que una edad joven: entre 1.5 y 3.5
Giga-an˜os. A excepcio´n de la abundancia de nitro´geno, el resto de las observaciones
son reproducidas por el modelo.
Aceptando la veracidad de los para´metros de entrada, se podr´ıa decir que es una
galaxia intr´ınsecamente joven, en la que han coincidido a la vez una tasa de ca´ıda de gas
pequen˜a con una eficiencia en formacio´n estelar mayor que en otros objetos similares.
Esto no esta´ en contradiccio´n con lo observado por Israel et al. (1996) y Alton et
al. (1998) en cuanto a la existencia de poblacio´n vieja, toda vez que ellos consideran
”vieja.a la poblacio´n mayor de 10 millones de an˜os.
La unio´n de una tasa da ca´ıda lenta junto a una eficiencia en formacio´n estelar alta
es una situacio´n dif´ıcil de explicar: la galaxia tiene poco gas pero es muy eficiente en
transformarlo en estrellas. Quiza´s hubiera que buscar alguna razo´n en sus condiciones
de entorno, dado que a la postre es un miembro del Grupo Local.
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5.8.10. Nube Grande de Magallanes
1. Gra´fica azul
Modelos M6
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 10 y 13 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media
Edad entre 4 y 5 Giga-an˜os















































Figura 5.35: Gra´ficas individuales de la Nube Grande de Magallanes.
Su extremada proximidad a la V´ıa La´ctea hace sospechar que la evolucio´n de las Nu-
bes de Magallanes no ha sido completamente tranquila, no obstante sus observaciones
no se encuentran demasiado lejos de lo predicho por los modelos.
La fraccio´n de gas que se mide en LMC es menor de lo predicho, pero la abundancia
de ox´ıgeno es similar para los modelos y las observaciones. Cabr´ıa pensar que lo que
ha sufrido es ma´s un feno´meno de barrido de gas que de vientos gala´cticos selectivos.
Esto justificar´ıa el bajo valor que tiene de relacio´n masa-luminosidad MHI/LB (panel
g).
Hasta hace poco ma´s de 20 an˜os, se supon´ıa que la LMC estaba formada por estrellas
jo´venes (Butcher, 1977, por ejemplo). Ya en la de´cada pasada Bertelli et al. (1992) y
Vallenari et al. (1996) apuntaron la posibilidad de una poblacio´n ma´s vieja, en torno a
4 Giga-an˜os. Han sido las observaciones del HST las que han puesto de manifiesto una
componente importante de estrellas viejas, de manera que en la actualidad se considera
que hay por lo menos tantas estrellas mayores de 4 Giga-an˜os como ma´s jo´venes (Javiel
et al., 2005).
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Los modelos de Cioni et al. (2006b) indican que las estrellas de la LMC tienen
una edad promedio de 5 o 6 Giga-an˜os, con una metalicidad en torno a Z=0.006, No
obstante aprecian un gradiente de metalicidad que es mayor hacia la V´ıa La´ctea y
menor hacia la SMC, que puede indicar cierta interaccio´n entre la Nube Grande de
Magallanes y nuestra galaxia.
Carreta08 LMC
Figura 5.36: Relacio´n Edad-Metalicidad para la Nube Grande de Magallanes. El histograma corres-
ponde a las distintas regiones observadas por Carrera et al. (2008b). Las l´ıneas de los modelos se han
calculado considerando la edad prevista en cada caso
El modelo que mejor se ajusta a las observaciones es el azul que predice una edad
claramente mayor: entre 10 y 13 Giga-an˜os. La edad supone el tiempo transcurrido
desde el inicio de la formacio´n estelar. Si e´sta se desarrolla con baja eficiencia el nu´mero
de estrellas muy viejas sera´ muy pequen˜o comparado con las de edad intermedia. Por
eso, suponer una edad promedio de 5 o 6 Giga-an˜os no esta´ en contradiccio´n con
la existencia de una pequen˜a porcio´n de estrellas ma´s viejas. No obstante son estas
estrellas viejas las que causan que el color predicho por los modelos sea ma´s rojo que
el observado. Quiza´s sea cierto que la Nube Grande de Magallanes es algo ma´s joven
de lo que se ha supuesto en este trabajo.
En la Fig. 5.36 se muestra la relacio´n edad-metalicidad de los dos modelos selecciona-
dos, comparados con los datos observados de Carrera et al. (2008b). Las observaciones
corresponden a varias regiones diferentes, representadas todas ellas en el histograma.
El modelo azul coincide con los datos hasta una edad de 7 Giga-an˜os. Por el contrario,
la metalicidad resultante del modelo con mayor tiempo de ca´ıda es demasiado pequen˜a
para ajustar los datos.
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5.8.11. Nube Pequen˜a de Magallanes
1. Gra´fica azul
Modelos M6
Tiempo de colapso:8 Giga-an˜os
Eficiencia Media-Baja
Edad entre 5 y 7 Giga-an˜os
2. Gra´fica verde
Modelos M6
Tiempo de colapso:20 Giga-an˜os
Eficiencia Media
Edad entre 3 y 5 Giga-an˜os















































Figura 5.37: Gra´ficas individuales de la Nube Pequen˜a de Magallanes.
En su estudio de la Nube Pequen˜a de Magallanes, SMC Cioni et al. (2006a) con-
cluyen que las estrellas son ma´s viejas y ma´s pobres que las de su compan˜era, la Nube
Grande. La edad media es esta´ entre 7 y 9 Giga-an˜os, con las estrellas ma´s viejas situa-
das en las partes exteriores, excepto en la ma´s pro´xima a la LMC, donde se encuentra
la poblacio´n ma´s joven. La menor distancia entre este par de galaxias tuvo lugar hace
6.5 Giga-an˜os, por lo que cabe pensar que se desataran procesos de formacio´n estelar
en esta e´poca.
Los resultados de los modelos sugieren, sin embargo, una edad algo menor que en
el caso de la LMC. La idea de una interaccio´n entre ambas nubes como inicio de
la formacio´n estelar hace 6.5 Giga-an˜os estar´ıa plenamente de acuerdo con el valor
obtenido en los modelos.
La metalicidad a lo largo del anillo que rodea el cuerpo principal presenta un gra-
diente que var´ıa entre Z = 0.003 y Z = 0.009. El modelo que muestra el mejor ajuste
(azul) predice una metalicidad ma´s pro´xima a los valores ma´s bajos del gradiente que
a los ma´s altos: 0.003<Z<0.004.
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Carreta08 SMC
Figura 5.38: Relacio´n Edad-Metalicidad para la Nube Pequen˜a de Magallanes. El histograma corres-
ponde a los valores globales de las diferentes regiones observadas por Carrera et al. (2008a). Las l´ıneas
de los modelos se han calculado consderando la edad prevista en cada caso
La discrepancia en este caso la encontramos en la abundancia de nitro´geno, no en
la fraccio´n de gas, que se reproduce con bastante acierto con el modelo de edad entre 5
y 7 Giga-an˜os. Tambie´n se aprecia acuerdo en la magnitud, aunque no as´ı en el color.
En la Fig. 5.38 se muestra la relacio´n edad-metalicidad resultante de los dos modelos
comparada con el valor global obtenido por Carrera et al. (2008a), considerando varias
regiones. la historia de enriquecimiento del modelo de mayor eficiencia y menor ca´ıda de
gas (verde) es demasiado aguda, en el sentido de que parte de una valor extremadamente
bajo para pasar a un medio muy enriquecido. Algo similar muestra la gra´fica azul, con
la salvedad de que reproduce los valores obsrevados en el tiempo presente.
Para poder conseguir la historia de enriquecimiento que se muestra en la figura
ser´ıa necesario una historia de formacio´n estelar de menor intensidad pero dilatada en
el tiempo, por lo que la galaxia deber´ıa de disponer de gas desde un principio. En este
caso, el escenario de formacio´n continua que postula el modelo deber´ıa de ser revisado.
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Cap´ıtulo 6
Conclusiones
En esta tesis se ha desarrollado un conjunto de modelos de evolucio´n qu´ımica y
espectrofotome´trica con el objetivo de su aplicacio´n al estudio de galaxias enanas ais-
ladas, es decir no sujetas a interacciones ni efectos de entorno.
El adecuado tratamiento de la produccio´n de los elementos del ciclo CNO ha reque-
rido la incorporacio´n de nuevos rendimientos estelares para las estrellas de masa baja
e intermedia (Buell, 1997) a nuestros modelos as´ı como su adaptacio´n a los mismos
mediante calibraciones con la vecindad solar y el disco de nuestra galaxia.
Los datos de entrada a nuestros modelos consisten en diferentes eficiencias de forma-
cio´n estelar, tiempos de colapso caracter´ısticos para la formacio´n del sistema y masa
total del mismo. Como resultado se obtiene una amplia coleccio´n de soluciones que
describen desde objetos con metalicidades bajas y gran cantidad de gas, hasta objetos
con altas abundancias qu´ımicas y bajo contenido gaseoso.
Se ha estudiado la evolucio´n temporal de las abundancias de ox´ıgeno, carbono,
nitro´geno y hierro relaciona´ndolas con la historia de la formacio´n estelar que, a su vez,
proporciona los resultados espectrofotome´tricos. Estos resultados se han comparado
con una amplia muestra de objetos con datos publicados.
Nuestro modelo de evolucio´n qu´ımica toma como punto de partida el conjunto pre-
sentado en Molla´ & Dı´az (2005) para galaxias de disco teo´ricas, adapta´ndolo a una
configuracio´n esfe´rica con valores menores de la masa total. Las caracter´ısticas princi-
pales de nuestro modelo son: 1) una galaxia dada se trata como una u´nica regio´n, de
modo que no se obtienen resultados acerca de distribuciones espaciales de abundancias;
2) no se consideran intercambios de gas con el medio intergala´ctico; 3) existe una ca´ıda
cont´ınua de gas del halo gaseoso preexistente a la galaxia en formacio´n. La tasa de
caida de gas viene controlada por el tiempo de colapso que es uno de los para´metros
de entrada del modelo; 4) el proceso de formacio´n estelar, controlado por las eficiencias
de formacio´n de nubes moleculares y estrellas de distinta masa, es cont´ınuo aunque no
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constante, excluye´ndose la aparicio´n de brotes.
En total se consideran seis valores diferentes de la masa dina´mica de la galaxia,
desde 5 × 106M⊙ hasta 5 × 109M⊙, y cuatro valores del tiempo de colapso, entre 8
Giga-an˜os y 60 Giga-an˜os. Como solamente hay una regio´n, el valor de la eficiencia en
formacio´n estelar es el mismo en toda la galaxia. Se han desarrollado modelos con seis
valores diferentes de las eficiencias. Esto proporciona un total de 144 modelos que se
considera suficiente para describir la poblacio´n de galaxias enanas con gas.
Todos los modelos incorporan los mismos rendimientos estelares. Tras estudiar el
comportamiento de varios conjuntos de rendimientos publicados en la literatura se
ha optado por los dados en WW para estrellas masivas y BU para estrellas de masa
baja e intermedia, aunque ha sido necesario reducir la produccio´n de hierro de los
primeros en un factor dos para reproducir adecuadamente los datos correspodientes a
la vecindad solar. Esta combinacio´n de rendimientos es la u´nica capaz de reproducir
simulta´neamente las observaciones de carbono y nitro´geno a trave´s del disco de nuestra
galaxia.
Estos modelos de evolucio´n qu´ımica se han acoplado a los que describen la evolucio´n
fotome´trica del sistema (Molla´ et al., 2009) que aportan las distribuciones espectrales
de energ´ıa para poblaciones estelares simples de diferentes edades y metalicidades. Se
ha considerado que cada paso de tiempo del modelo de evolucio´n corresponde a una
poblacio´n estelar simple, y la suma de los espectros de todas ellas genera la distribucio´n
espectral de la galaxia. La convolucio´n de estos espectros con los filtros de los sistemas
de Johnson y SDSS proporciona los valores fotome´tricos.
Como cuerpo de datos para la comparacio´n de modelos y observaciones, se han selec-
cionado galaxias enanas en entornos vac´ıos que manifiestan formacio´n estelar reciente
y alto contenido en ga, es decir galaxias dIrr y BCD aunque e´stas u´ltimas esta´n experi-
mentando un brote de formacio´n estelar en el momento de la obseravacio´n que nuestro
modelo no pretende reproducir. Bajo estas premisas se han disen˜ado dos conjuntos
de datos, el primero que consta de un gran nu´mero de objetos y se utiliza para eva-
luar tendencias e intervalos de valores observados, y el segundo que consta de objetos
muy conocidos y ampliamente estudiados que se utiliza para verificar simulta´neamen-
te los resultados del modelo ma´s af´ın a cada uno: estructura del gas, abundancias y
fotometr´ıa.
Como resultado de esta comparacio´n se obtiene:
1. El escenario cosmolo´gico elegido para el modelo -formacio´n de sistema por incor-
poracio´n de gas primordial del halo preexistente- es capaz de reproducir la fraccio´n
de gas y su metalicidad, parametrizada por la abundancia de ox´ıgeno, observada
para la mayor´ıa de las galaxias dIrr, no as´ı para las BCD. No es necesario recurrir
a vientos gala´cticos ni pe´rdidas o ganancias de gas por efectos de interaccio´n para
poder dar respuesta a la proporcio´n de gas y estrellas que presentan muchas de
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las galaxias enanas irregulares aisladas. Desde un ana´lisis centrado en la evolucio´n
qu´ımica, se concluye que estas galaxias, a pesar de su pozo de potencial pequen˜o,
son capaces de confinar su gas frente a procesos de formacio´n estelar continua de
baja intensidad.
2. Las abundancias observadas de ox´ıgeno se reproducen pra´cticamente en todos los
casos.
3. Respecto las abundancias relativas de nitro´geno y ox´ıgeno (N/O), hay objetos
que presentan un valor demasiado alto como para ser alcanzado por los modelos,
incluso en los casos ma´s favorables. Estos objetos son los candidatos a haber sufrido
pe´rdidas de gas debido a un brote de formacio´n estelar intenso. En los incicio del
brote, el gas eyectado, enriquecido en ox´ıgeno, reducir´ıa la abundancia de O/H, y
en el momento en que las estrellas de masa intermedia, principales productores de
nitro´geno, eyectaran su gas, encontrar´ıan un medio empobrecido. Este escenario
viene apoyado por el hecho de que, en general, estos objetos se encuentran en
zonas de baja metalicidad, 12+log(O/H)<8. Para los objetos con N/O menor que
la que marca la plataforma mostrada por los modelos, la dispersio´n que se aprecia
en las observaciones es reproducible en estad´ıos tempranos de evolucio´n, es decir,
de acuerdo a nuestros modelos, estos objetos ser´ıan intr´ınsecamente jo´venes.
4. Los resultados fotome´tricos presentados de nuestros modelos corresponden en to-
dos los casos al continuo estelar. Desafortunadamente, hay muy pocos datos en
la literatura en que las observaciones fotome´tricas hayan sido corregidas de la
contribucio´n de las l´ıneas de emisio´n del gas ionizado, por lo que la comparacio´n
entre resultados y observaciones proporciona una informacio´n limitada. Para los
escasos datos en que la te´cnica fotome´trica es coherente con la desarrollada en los
modelos, la correspondencia entre datos y modelos es satisfactoria.
5. El ana´lisis del diagrama color-magnitud pone de manifiesto que el conocido como
valle verde es una consecuencia de la corta duracio´n de la fase en la que las galaxias
exhiben dichos colores. Segu´n se aprecia en los diagramas, las trazas evolutivas
cruzan el valle verde, pero los colores al final de la evolucio´n se situ´an en las zonas
rojas y azul del espectro, dejando la zona intermedia despoblada de modelos.
6. En el estudio de la relacio´n entre la abundancia de ox´ıgeno y el color (B-V) se obtie-
ne una gra´fica acodada en la que el punto de cambio de pendiente (12+log(O/H)∼7.9)
divide en dos grupos los modelos: aque´llos que tienen historias de formacio´n estelar
crecientes en el tiempo se situ´an por debajo, y los que sufrieron en el pasado una
TFE ma´xima lo hacen por encima. Este resultado, adema´s de indicar la posible
edad de los objetos, aporta informacio´n relevante sobre el camino seguido hasta el
momento presente. Algo similar, pero en menor medida se observa en la relacio´n
entre la abundancia de nitro´geno y el color (B-V) del objeto.
7. La relacio´n entre la masa de gas y la luminosidad es coherente con la idea de que
las galaxias ma´s pequen˜as forman menos estrellas en proporcio´n a su masa que las
186 CAPI´TULO 6. CONCLUSIONES
ma´s grandes. Los modelos menos masivos con eficiencias altas no se corresponden
con ningu´n objeto observado. Estos objetos consumir´ıan su gas muy ra´pidamente
y deber´ıan observarse como galaxias poco luminosas y desprovistas de gas, que
esta´n a´ priorie´liminadas de nuestro cuerpo de datos.
8. Por u´ltimo, en la comparacio´n con los objetos de la muestra individual, en todos
ellos se observa: a) el tiempo de colapso es el menor de todos los elegidos, es decir,
la tasa de ca´ıda de gas es la ma´s alta considerada en los modelos; b) todos ellos
son objetos jo´venes, exceptuando LMC, con edades no superiores a 9 Ga; c) la
mayor´ıa , excepto NGC 1569, se areproduce adecuadamente mediante modelos
que no consideran pe´rdidas de gas. Los argumentos evolutivos son suficientemente
robustos como para inferir que han sido capaces de retener el gas eyectado por las
supernovas.
Ape´ndice A
Nociones de Evolucio´n Estelar
A.1. Protoestrella
El resultado de la condensacio´n y posterior fragmentacio´n de una nube fundamen-
talmente de hidro´geno es una protoestrella, que se contrae gravitacionalmente en cuasi-
equilibrio hidrosta´tico con una temperatura efectiva ma´s o menos constante a lo lar-
go de una escala de tiempo te´rmica. Mientras tanto su temperatura interna crece de
acuerdo con el Teorema del Virial y tienen lugar algunas reacciones nucleares, como la
combustio´n de deuterio, pero tienen un mı´nimo efecto debido a las bajas abundancias
de elementos ma´s pesados que el helio que hay en ese momento. El interior deja de ser
convectivo y la estrella comienza a contraerse radiativamente hasta que la ignicio´n de
hidro´geno tiene lugar en el centro deteniendo el colapso. En este momento comienza la
Secuencia Principal de Edad Cero
A.2. Combustio´n de hidro´geno: Secuencia Principal
A.2.1. Cadena proto´n-proto´n:
El principal conjunto de reacciones nucleares en evolcio´n estelar tiene como prota-
gonista la combustio´n de hidro´geno a trave´s de la cadena proto´n-proto´n, o cadena pp
y al ciclo CNO. Se liberan 6.68 MeV por proto´n menos las pe´rdidas por neutrinos,
ya que se emiten dos neutrinos por cada nucleo de 4He que se sintetiza. Las primeras
reacciones de la cadena pp son:
1H +1 H →2 D + e+ + ν + 0.42MeV (A.1)
Con una liberacio´n posterior de 1.42 MeV por la aniquilacio´n del positro´n, y
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2D +1 H →3 He+ γ(5.49MeV ) (A.2)
A partir de este momento hay dos alternativas posibles. El 86% del tiempo de vida
en el caso del sol se lleva a cabo el final de la cadena pp-1
3He+3 He→4 He+ 21H + 12.86MeV (A.3)
Mientras que el resto del tiempo las reacciones que se producen son las cadenas pp-2
7Be+ e− → ν +7 Li (A.4)
7Li+ p → α +4 He (A.5)
y pp-3
7Be+ p− → γ +8 B (A.6)
8B + e+ → ν +8 Be ∗ (A.7)
8Be∗ → α+4 He (A.8)
Para una estrella masiva, las escalas de tiempo de estas reacciones son:
Combustio´n del hidro´geno: desde 3 hasta 10 millones de an˜os, dependiendo de la
masa inicial.
Combustio´n del helio: 1 millo´n de an˜os
Combustio´n del carbono: aproximadamente 10.000 an˜os
Combustio´n del neon: uan decena de an˜os
Combustio´n del ox´ıgeno: aproximadamente 4 an˜os
Combustio´n del silicio y del azufre: una semana
Combustio´n del hierro: explosiva.
A.2.2. El ciclo CNO:
Si la estrella no es de primera generacio´n, el pequen˜o componente que tenga de
carbono puede hacer de catalizador para que la combustio´n de hidro´geno sea ma´s
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ra´pida, a trave´s del ciclo CNO. Las reaccions que se llevan a cabo son:
12C +1 H → 13N + γ (A.9)
13N → 13C + e+ + ν
13C +1 H → 14N + γ
14N +1 H → 15O + γ
15O → 15N + e+ + ν
15N +1 H → 12C +4 He
16O + γ
16O +1 H → 17F + γ
17F → 17O + e+ + ν
17O +1 H → 14N +4 He
La parte principal del ciclo involucra al C y al N mientras que el ciclo ON gene-
ralmente contribuye con un aporte pequen˜o de energ´ıa pero puede ser importante a
altas temperaturas, provocando la destruccio´n del ox´ıgeno. Para temperaturas de va-
rios 107K el ciclo CNO se despliega en una tercera y cuarta rama destruye´ndose el
18O. Como consecuencia de las diferentes tasas de reaccio´n de cada componente, el
ciclo CNO modifica la composicio´n inicial de la estrella, que t´ıpicamente tiene una
abundancia de ox´ıegeno mayor que la de carbono, siendo e´sta a su vez mayor que la
de nitro´geno. Se produce un exceso de 14N y un valor mayor del cociente 13C/12C a
expensas del carbono y, a mayores temperaturas, tambie´n del ox´ıgeno.
A.3. Evolucio´n a partir de la Secuencia Principal
Conforme se va consumiendo el H en el interior de la estrella se va moviendo su
posicio´n en el diagrama HR hacia arriba y hacia la derecha. Cuando se agota el H
central toda la estrella sufre una contraccio´n que provoca un aumento la temperatura
del interior hasta conseguir que las capas que rodean al nu´cleo vuelvan a quemar H y
la estrella vuelva a expandirse de nuevo. Entonces, la estructura esta´ formada por un
interior que ha pasado de ser convectivo a ser isotermo, que crece y que soporta una
envoltura convectiva en combustio´n. Fue demostrado por Scho¨nberg & Chandrasekhar
(1942) que el l´ımite superior para la fraccio´n q de masa de estrella ocupada por el
interior isotermo es aproximadamente del 10% Cuando se llega a este l´ımite, no es
capaz de soportar la envoltura de manera que se contrae de nuevo y la envoltura se
expande en un efecto ”espejo”: la contraccio´n aumenta la generacio´n de energ´ıa en la
capa de hidro´geno en combustio´n y la envoltura se expande para transferir el exceso
de energ´ıa hacia el exterior. La estrella se mueve ra´pidamente, en escala de tiempo
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te´rmica, a trave´s del vac´ıo de Hertzsprung en el diagrama HR, hasta la vecindad de
la traza de Hayashi, y comienza su ascenso en la rama de las gigantes rojas, RGB, en
la que su vida evolutiva es aproximadamente el 10% de la de la Secuencia Principal.
No obstante no hay valor q para estrellas de menos de 1.4 M⊙ porque los interiores
comienzan a estar parcialmente degenerados al llegar a este estad´ıo.
Combustio´n de helio: Durante la evolucio´n de la rama RGB, cuando el interior agota
su H continu´a su contraccio´n, disminuyendo el radio pero aumentando la masa. Confor-
me se va agotando el H en la envoltura, e´sta va cayendo hacia el interior, aumentando
su temperatura. Este proceso es ma´s lento en estrellas de baja masa debido a la apari-
cio´n de la degeneracio´n. En este punto se dan las condiciones de densidad ∼ 104g/cm3
y de temperatura 104K para que tenga lugar la reaccio´n triple α.
2α⇐⇒8 Be− 0.09MeV (A.10)
8Be+ α⇐⇒12 C∗∗(7.65MeV )(γγ)12C(estado fundamental) (A.11)
Para estrellas con masa mayor que 2M⊙ el interior todav´ıa no esta´ degenerado cuando
comienza la combustio´n del He. La nueva fuente de energ´ıa hace que el interior se
expanda y que la envoltura se contraiga, lo que se puede apreciar en el diagrama
HR como ciertos ”bucles”. Por el contrario, para estrellas de baja masa el interior es
degenerado y produce un ra´pido proceso te´rmico llamado ’Flash de He’, seguido por
un reajuste en la estructura para obtener un interior no degenerado convectivo con He
en combustio´n. Las reacciones posteriores a la combustio´n del He son:
Reaccio´n del carbono: 12C(α, γ)16O Transforma una cantidad importante de car-
bono de la reaccio´n triple α en ox´ıgeno, aunque la tasa de la reaccio´n es incierta.
Las reacciones posteriores a la combustio´n del He 16O(α, γ)20Ne(α, γ)24Mg tienen
lugar a temperaturas del orden de 109K y bajo condiciones de presio´n y densidad
como las que se dan en los estados avanzados de la combustio´n de las envolturas
o en nucleos´ıntesis explosivas.
La combustio´n del He sobre material CNO previamente transformado en 14N lleva
a las reacciones 14N(α, γ)18F (β+, ν)18O(α, γ)22Ne, que producen un exceso de
neutrones proporcional a la abundancia inicial de elementos CNO. Es importante
en nucleos´ıntesis explosiva en la que el cociente n/p queda fijo porque no da tiempo
a que se produzca el decaimiento β.
A.4. Estados de combustio´n posteriores
Para estrellas de masa menor que un determinado l´ımite la combustio´n del nu´cleo
se detiene por la degeneracio´n. La estrella se transformara´ finalemnte en una enana
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blanca. El valor de la masa umbral es incierto, y depende en gran manera de la masa
que pierda en la fase AGB, pero esta´ en el entorno de 8 M⊙ . Las estrellas con masa
mayor de 10M⊙ son capaces de quemar carbono en un nu´cleo no degenerado. A causa
de la aniquilacio´n de pares e±, de la emisio´n de neutrinos y de otros procesos esta
combustio´n se acelera enormemente de forma que la escala de tiempo nuclear se vuelve
ma´s corta que la escala de tiempo te´rmica y la evolucio´n del nu´cleo tiene lugar antes de
que la corteza tenga tiempo de reajustarse. Las reacciones principales son: Combustio´n
del carbono: Aproximadamente a lo largo de 600 an˜os
12C +12 C −→ 20Ne+ α (A.12)
12C +12 C −→ 23Na + p (A.13)
12C +12 C −→ 23Mg + n (A.14)
23Na + p −→ 20Ne+ α (A.15)
Combustio´n del Neon
20Ne+ γ −→ 16 + α (A.16)
20Ne+ α −→ 24Mg + γ (A.17)
24Mg + α −→ 28Si+ γ (A.18)
Combustio´n del Ox´ıgeno: Aproximadamente a lo largo de medio an˜o
16O +16 O −→ 28Si+ α (A.19)
Todas ellas en condiciones de degeneracio´n parcial.
El resultado final es una estructura en forma de cebolla con elementos ma´s pesados
conforme se avanza hacia el interior , (Cuadro A.1) aunque la existencia de conveccio´n
y el overshooting pueden llegar a complicarla bastante.
Combustio´n del Silicio: Aproximadamente 1 d´ıa
28Si+ γ −→ 24Mg (A.20)
Seguida de
28Si+ γ + p+ n −→ elementos del pico del hierro (A.21)
La ecuacio´n A.21 engloba bastantes reacciones ra´pidas que tienen lugar mientas es 28Si
se va fundiendo lentamente. Las reacciones ma´s ra´pidas, en muchos casos, se compensan
con otras inversas de tal modo que se puede llegar a un ”cuasi–equilibrio” favoreciendo
la existencia de nu´cleos ma´s estables. El resultado es una funcio´n de tres para´metros
exclusivamente: la temperatura, la densidad y el exceso de neutrones resultante de
reacciones previas. Llegados a este punto, una masa interior del orden de la masa
l´ımite de Chandrasekhar esta´ degenerada y dominada por nu´cleos ricos en neutrones,
principalmente 56Fe envuelta en sucesivas capas de Si, O, He e H respectivamente.
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El siguiente estado es un colapso dina´mico del nu´cleo producido por capturas electro´ni-
cas y por la fotodesintegracio´n que se genera por el aumento de temperatura siguiente
al colapso gravitatorio, cuando el combustible de Si se agota. De acuerdo con el modelo
esta´ndar el colapso da lugar a la formacio´n de una estrella de neutrones con una gran
emisio´n de neutrinos y una onda de choque que se propaga hacia fuera. Este frente,
reforzado por la absorcio´n de neutrinos produce la expulsio´n de las capas exteriores en
el feno´meno de super nova de tipo II (en adelante SNII) y la modificacio´n de la compo-
sicio´n de las partes internas por una s´ıntesis explosiva provocada por el calentamiento
repentino consecuencia de la onda de choque.
La energ´ıa liberada es del orden de 1053erg, de la cual el 99% se libera a trave´s
de neutrinos, y solamente el 1%, es decir 1051erg queda en la onda, del cual el 1%,
1049erg, es radiacio´n visible. Aproximadamente son necesarios 1050erg para eyectar
completamente la envoltura venciendo el pozo de potencial gravitatorio.
La onda de choque toma la forma de una burbuja altamente entro´pica dominada por
la radiacio´n, de manera que la temperatura ma´xima alcanzada en cada capa esta´ fijada
esencialmente por la energ´ıa de choque, E0 (asumida como 10





aT 4 = E0 (A.22)
La composicio´n de la capa de silicio y la parte interior de la de ox´ıgeno se ven
modificadas por una nucleos´ıntesis explosiva durante una escala de tiempo de expansio´n
del orden de segundos. Como no hay tiempo para que se genere un decaimiento β
se produce un exceso de neutrones. Con un valor de exceso del orden de 10−3 y una
entrop´ıa alta, el resultado de la s´ıntesis explosiva favorece los nu´cleos α, principalmente
56Ni y las part´ıculas α propiamente dichas. Las estrellas masivas son las responsables
de la generacio´n de la mayor parte de los elementos, incluidos les del grupo del hierro,
en estrellas de poblacio´n II, y hasta el calcio en estrellas de poblacio´n I, tanto por las
explosiones como por las pe´rdidas previas por vientos estelares. No obstante, hay un
de´ficit de 2 o 3 en las abundancias relativas de elementos del grupo de Fe comparadas
con el sol, lo que hace sospechar que esta´ compuesto por restos de SNIa.
A grosso modo O, Ne, y Mg se originan en capas en combustio´n hidrosta´tica, de
modo que la cantidad generada y eyectada esta´ directamente relacionada con la masa
de la estrella progenitora, o ma´s exactamente con la masa de su nu´cleo de He, mientras
que el S, Ar, Ca y Fe se generan fundamentalmente en combustio´n explosiva por lo que
los valores de sus eyecciones var´ıan mucho menos. De todas maneras hay incertidumbres
en el l´ımite inferior de masa que define a las estrellas que evolucionan de este modo:
estrellas muy masivas pueden evolucionar convirtie´ndose en agujeros negros, con o sin
explosio´n de SN, adema´s de las enormes disparidades de criterio que hay en cuanto a
la cantidad de masa que se pierde por vientos estelares para estrellas masivas. Puede
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darse el caso de que una estrellas de 40M⊙ se haya reducido hasta 12M⊙ antes de la
explosio´n de SN. Las estrellas de ma´s de 50M⊙ so´lo contribuyen al enriquecimiento de
C, N, O y Ne por vientos en pre-supernova porque el resto de los elementos quedara´n
capturados en su transformacio´n a agujero negro.
A.4.1. Evolucio´n de estrellas intermedias.
Tanto las estrellas intermedias como las de baja masa acaban en enanas blancas
despue´s de haber expulsado una parte importante de su masa en forma de vientos y
posteriormente como nebulosas planetarias. La causa principal de esta evolucio´n es la
formacio´n de un nu´cleo de CO degenerado que no es lo suficientemente masivo como
para permitir la combustio´n de carbono.
En forma esquema´tica, las etapas por las que pasa una estrella intermedia una vez
que abandona la Secuencia Principal son:
El nu´cleo central de H se agota y se produce una contraccio´n gravitatoria. Al
aumentar la temperatura y la densidad se dan las condiciones para que se reinicie
la ignicio´n del H en una capa gruesa que envuelve al nu´cleo
La estrella desarrolla una envoltura convectiva exterior, la capa en combustio´n se
vuelve ma´s delgada y se produce el primer feno´meno de dragado. Se transportan
13C y 14N hacia capas superiores en una cantidad que depende de la profundidad
de la conveccio´n y del overshooting
El nu´cleo reu´ne las condiciones para que se produzca la ignicio´n del helio, de
manera que, temporalmente se detiene su colapso a la vez que la expansio´n de
la envoltura. Esta detencio´n es so´lo temporal porque conforme se va agotando el
helio se vuelve a producir una nueva contraccio´n gravitatoria.
Comienza la combustio´n de la capa de He mientras que el nu´cleo se contrae nue-
vamente y la envoltura se expande dando lugar al segundo feno´meno de dragado
que aumenta la abundancia de He y la transformacio´n de 16O en 12C y 14N en la
atmo´sfera.
Se produce la ignicio´n de la envoltura de H debido al calentamiento de la capa de
He y la estrella evoluciona a lo largo de la rama asinto´tica de las gigantes (AGB)
en la que tiene una enorme pe´rdida de masa acabando en una nebulosa planetaria
cuando pierde toda la envoltura dejando al nu´cleo de CO degenerado desnudo y
enfria´ndose como enana blanca. Los procesos de mezcla durante la etapa AGB
son los responsables de la expulsio´n de la mayor parte de Li, C y N, y debido a
su importancia para este trabajo son expuestos detalladamente a continuacio´n.
Evolucio´n en la etapa AGB En el momento en que la estrella acomete la etapa AGB
su estructura consiste en un nu´cleo convectivo de helio en combustio´n rodeado de helio,
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a su vez rodeado de una envoltura de hidro´geno en combustio´n y envuelta en una capa
rica en hidro´geno. Conforme se quema ma´s hidro´geno aumenta la riqueza de helio, lo
que hace que el nu´cleo sea cada vez mayor y comience la formacio´n de un interior de CO
que se vuelve degenerado y que va aumentando tanto en masa como en temperatura de
manera que la capa de He que rodeaba al nu´cleo comienza a quemarse. Esto provoca
que la capa de hidro´geno se expanda y se enfr´ıe, apaga´ndose momenta´neamente. A esta
etapa se la conoce como etapa AGB temprana (E-AGB) y es la responsable de que las
zonas de conveccio´n superficiales de las estrellas intermedias puedan sufrir un dragado
profundo transportando hidro´geno hacia el interior de la capa de helio. El resultado
final es un cambio en la composicio´n dela envoltura y la atmo´sfera de la estrella que se
enriquece de helio y transforma la abundancia de C y O en N.
Conforme la capa convectiva se va introduciendo ma´s profundamente hacia la zo-
na de helio en combustio´n la va enriqueciendo de hidro´geno causando un incremento
de temperatura. Este recalenmtamiento hace que se inicie de nuevo la combustio´n de
hidro´geno que hab´ıa quedado momenta´neamente detenida durante la E-AGB. La es-
tructura ahora es de dos capas en combustio´n: una de helio interna y una de hidro´geno
externa separadas por una fina envoltura. Una de las peculiaridades de esta configu-
racio´n es que la capa de helio es te´rmicamente inestable y libera de forma perio´dica
y durante cortos espacios de tiempo (algunas decenas de an˜os) de cien a un millo´n
de veces la energ´ıa producida por la combustio´n de la envoltura de hidro´geno. Estos
estallidos energe´ticos se conocen como pulsos te´rmicos (TP), y a esta etapa se le da el
nombre de TP-AGB.
Durante estos pulsos la capa de helio en combustio´n aumenta enormemente su lu-
minosidad lo que hace que la regio´n entre-capas se expanda y que la capa de hidro´geno
en combustio´n vuelva a apagarse por enfriamiento. Como la combustio´n de helio es
muy grande se genera una capa convectiva que asciende hacia la zona entre-capas que
se ve enriquecida en 12C y 22Ne. Cuando la capa de helio se ha expandido lo suficiente
como para enfriarse, la estrella vuelve a contraerse y se reajusta, adquiriendo de nuevo
la estructura de doble capa en combustio´n, hasta el siguiente pulso. Una vez que el
pulso ha acabado, la zona de conveccio´n exterior penetra hacia la regio´n entre capas y
arrastra carbono hacia la superficie: tiene lugar el tercer dragado. Tambie´n es posible
que tenga lugar una mezcla semi-convectiva de protones durante el tercer dragado en la
zona rica en 12C (enriquecida por el pulso anterior) que se transformara´ en 13C cuando
se vuelva a encender la capa de hidro´geno. Cuando se produzca el siguiente pulso, el
13C sera´ transformado por la capa de helio en combustio´n en 16O: 13C(α, n)16O, gene-
rando un exceso de neutrones. Para que esta transformacio´n se lleve a cabo es necesario
que haya un exceso de protones comparable o menor a la abundancia de 12C, de forma
que el remanente de protones va a ocasionar la generacio´n de 14N .
Por u´ltimo, para estrellas de ma´s de 4M⊙ la base de la envoltura convectiva va a
adquirir una temperatura tal que se pueda llevar a cabo el ciclo CNO, en el proceso
conocido como Hot Bottom Burning (HBB) que es una importante fuente de elementos
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primarios, fundamentalmente 14N . Si hay tiempo suficiente, se puede llegar a convertir
16O en 14N disminuyendo la abundancia de ox´ıgeno. De esta manera, el cociente N/O
muestra un severo aumento en torno a 4M⊙ , como consecuencia del inicio del HBB.
Evolucio´n post-AGB:Nebulosa Planetaria Durante la fase TP-AGB las estrellas pier-
den gran parte de su masa, desde 0.4M⊙ para una estrella de 1M⊙ hasta 4.8M⊙ para
una de 6M⊙ . Este material eyectado hace que al principio la estrella no sea visible o´pti-
camente pero como la superficie expuesta tiene una temperatura de 30.000K le permite
emitir un gran nu´mero de fotones con longitud de onda menor de 912 A˚. Estos fotones
tienen una energ´ıa mayor de 13.6 eV, lo que les permite ionizar todo el hidro´geno de
la envoltura eyectada. Los electrones que han quedado libres excitan colisionalmente
el resto de los iones de la nube y e´stos a su vez se desexcitan radiativamente, crean-
do l´ıneas de emisio´n y convirtie´ndola en o´pticamente visible: nebulosa planetaria. Las
estrellas que no tiene suficiente masa como para quemar carbono de forma no dege-
nerada, pero con la masa necesaria para desarrollar un nu´cleo de CO degenerado por
encina del l´ımite de Chandrasekhar, se cree que producira´n un flash de carbono explo-
tando como supernovas.1Las estrellas con masa mayor que las anteriores, son capaces
de quemar carbono de forma no degenerada, pero desarrollan un nu´cleo degenerado
de ox´ıgeno, neo´n y magnesio, que puede tanto explotar como SNII, como acabar en
una enana blanca. Hay un grupo de nebulosas planetarias, conocidas como ”Tipo I de
Peimbert” que persentan una sobreabundancia de N (N/O≈1.2), que probablemente
sean las mejores representantes de los efectos en la abundnacia de los feno´menos de
tercer dragado y HBB.
Para nuestro trabajo las nebulosas planetarias son de gran importancia porque per-
miten determinar con bastante precisio´n las abundancias de un gran nu´mero de especies
ato´micas. Esto es debido a que la densidad en la mayor´ıa de las nebulosas es lo sufi-
cientemente baja como para que los a´tomos no puedan desexcitarse colisionalmente,
de forma que tienen que emitir uno o varios fotones para volver al nivel fundamental.
Haciendo el balance de las excitaciones colisionales con las desexcitaciones radiativas
se pueden determinar con precisio´n las abundancias de determinadas especies io´nicas.
Las abundancias que se obtiene de esta manera son algo mayores que las observadas en
regiones HII o en el sol. La razo´n es que el material sobre el que se esta´ midiendo es el
resultado del gas procesado por la evolucio´n estelar, que tiene una mayor concentracio´n
de helio, carbono y nitro´geno. De hecho, la fase de nebulosa planetaria es justamen-
te la siguiente a la TP-AGB, y como en ella no hay feno´menos de nucleos´ıntesis, las
abundancias medidas son exactamente las resultante de la evolucio´n de la estrella hasta
finalizar la etapa AGB.
1A modo anecdo´tico, estas supernovas se han llamado SN 1
2
porque participan de las caracter´ısticas tanto de las SNI
como de las SNII, a pesar de que no hay evidencias de que existan
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A.4.2. Evolucio´n de estrellas de baja masa.
La diferencia entre las estrellas intermedias (entre 2.5M⊙ y 8M⊙ aproximadamente)
y las de baja masa es que las primeras empiezan con nu´cleos convectivos y queman helio
de forma no degenerada mientras que las ma´s pequen˜as pra´cticamente no tiene nu´cleos
convectivos, se vuelven degeneradas mientras tiene lugar la combustio´n del hidro´geno y
llegan a quemar helio solamente a trave´s de flash. No llegan al l´ımite de Chandrasekhar
y sus configuraciones durante la secuencia principal esta´n muy pro´ximas a la traza de
Hayashi. El primer dragado tiene lugar en el origen de la rama de las gigantes rojas
(RGB) lo que produce una dilucio´n del helio producido en el nu´cleo, concretamente
en las zonas ala´teres a la capa ma´s interna de conveccio´n, y a una variacio´n de la
composicio´n de las capas superficiales, principalmente a un enriquecimiento de 14N a
expensas de la reduccio´n de 12C. Esta etapa va seguida de una estancia larga como
gigante roja durante la cual el nu´cleo degenerado de He va creciendo por la combustio´n
lenta de hidro´geno en la envoltura que lo cubre. La tasa de crecimiento del nu´cleo es
una funcio´n de la luminosidad que a su vez depende casi exclusivamente de la masa
del propio nu´cleo, de manera que es independiente de la masa que se va an˜adiendo por
la combustio´n de la envoltura.
Como la materia degenerada no puede proceder a la expansio´n con su exceso de
energ´ıa, se produce un calentamiento violento flash de helio de forma que alcanza una
temperatura de 2.5× 108 que deshace la degeneracio´n, provoca una nueva contraccio´n
de la envoltura y una nueva estructura dentro de la Rama Horizontal de Edad Cero
(ZAHB) A partir de este momento, la estrella entra en la rama AGB, siguiendo un
proceso similar a las estrellas de masa intermedia.
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Fraccio´n de
masa










0.02 16O,24 Mg,28 Si
O → Si
28Si,32 S
0.08 Si → Fe,Ni
56Fe
Cuadro A.1: Estructura de capas de las estrellas masivas
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A.5. Supernovas
La primera clasificacio´n que se hizo da las Supernovas fue hecha al final de la de´cada
de los 30 por Minkowski y se basaba en una caracter´ıstica de su espectro: si no pre-
sentaban l´ıneas de H en su ma´ximo de luz eran clasificadas como SN tipo I, y en caso
contrario eran SN tipo II. Dentro de las SIN se pueden distinguir tres grupos: SNIa,
SNIb y SNIc.
A.5.1. Supernovas Ia
Estas SN se producen dentro de un sistema binario, en la que la componente ma´s
evolucionada es una enana blanca de C-O, que acreta masa de su compan˜era. Cuando
la densidad de la enana blanca alcanza aproximadamente 4× 109gmcm−3, el nu´cleo a
108K de temperatura, se desliga del resto, que empieza a quemarse. El frente se propaga
por conduccio´n de electrones a velocidad subso´nica produciendo una deflagracio´n. La
disminucio´n de la densidad y el aumento de la temperatura despue´s del frente crea
una turbulencia que lleva una coalescencia de todas las fases de combustio´n que afecta
tambie´n al nu´cleo central. La onda de presio´n que precede al frente eyecta la estrella
sin dejar ningu´n resto. Las SN Ia se encuentran en todos los tipos de galaxias, y no
esta´n asociadas especialmente a regiones con formacio´n estelar reciente.
De cara a nuestro trabajo, el aspecto ma´s importante de las SN Ia es la gran cantidad
de hierro que eyectan, que tal y como se vera´ en el cap´ıtulo 3 puede llegar a 0.6 M⊙
A.5.2. Supernovas Ib, Ic y II
El feno´meno f´ısico que produce estos tipos es similar: la inestabilidad de estrellas
gigantes y supergigantes rojas. La diferencia es que para las SNII la progenitora tiene
una masa comprendida entre 8 y 40 M⊙ mientras que en el caso de las SNIb tiene masa
mayor de 40 M⊙ . Estas estrellas tan masivas han perdido pra´cticamente su envoltura
de H por fuertes vientos, lo que se refleja como la ausencia de l´ıneas de H.
En el caso de las estrellas que tienen una masa inicial mayor de 11 M⊙ , cuando
la masa del nu´cleo de hierro alcanza la masa de Chandrasekhar, el nu´cleo colapsa.
El colapso se acelera por captura de electrones por elementos del grupo del hierro y
por desintegracio´n del hierro. Cuando la densidad del nu´cleo ha aumentado aproxima-
damente 250 veces de valor se detiene el colapso. En este momento se produce una
generacio´n de ondas de sonido que acaba en una onda de choque que se propaga ha-
cia fuera liberando una energ´ıa de aproximadamente 4× 1051erg. La onda se degrada
cuando la densidad desciende de 1011cm−3 porque la materia es o´pticamente delgada
a los neutrinos, y la energ´ıa se emplea en capturas electro´nicas y fotodesintegracio´n
del hierro. La onda llega al manto donde deposita la energ´ıa y eyecta la envoltura. Las
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SNIc son muy similares a las SNIb, la u´nica diferencia es la relacio´n de O/He. Ambos
tipos esta´n asociados a regiones con reciente formacio´n estelar.
A.6. Produccio´n de elementos
Una vez presentada la evolucio´n estelar, se puede asociar de forma ma´s o menos
general la produccio´n de cada elemento con un determinado intervalo de masas y un
determinado momento evolutivo.
Helio: El He no queda en la remanente, de forma que todas las estrellas al final de
su vida han perdido todo el He, tanto el inicial como el producido. El mecanismo
ma´s eficiente de pe´rdida de He es por vientos, de manera que las estrellas con
vientos ma´s intensos sera´n las que ma´s enriquezcan el medio en He. Si se estudia
en funcio´n de la composicio´n, la pe´rdida es tanto ma´s intensa cuanto mayor es la
metalicidad.
Carbono: El Carbono se produce principalmente por dos feno´menos: el primero
por los sucesivos terceros dragados que se dan dentro de la fase TP, es decir, por
estrellas de masa intermedia, y el segundo por la explosio´n de SN y la eyeccio´n de
la envoltura despue´s de haber procesado en nu´cleo de He. En este caso, las mayores
contribuyentes son las estrellas masivas. De todas maneras, junto con el nitro´geno,
el carbono es uno de los elementos que tiene su naturaleza de produccio´n, relativa
a la masa de la estrella, ma´s desconocida.
Nitro´geno: Es el elemento ma´s desconocido desde el punto de vista de su pro-
duccio´n, no solamente por el intervalo de masas estelares que lo generan sino por
la naturaleza primaria o secundaria que puede presentar. Ha sido un objetivo de
esta tesis echar cierta luz sobre este asunto, por lo que le dedicaremos un capitulo
exclusivo ma´s adelante.
Ox´ıgeno: Este es un elemento principal de las estrellas masivas, por eso es uno
de los primeros elementos en aparecer durante la evolucio´n de la galaxia. Esta
cuestio´n hay que tenerla muy presente a la hora de analizar abundancias. Tradi-
cionalmente, los diagramas de metalicidad se representan tomando por referencia
la abundancia de ox´ıgeno haciendo una analog´ıa entre la aparicio´n de este elemen-
to y el tiempo de evolucio´n de la galaxia. Debido a la corta vida de las estrellas
que lo producen, el ox´ıgeno se encuentra en el medio interestelar pra´cticamente
al inicio de la formacio´n estelar. En te´rmminos de abundancia, esto quiere de-
cir que la parte de evolucio´n que corresponde a valores bajos de abundancia de
o´x´ıgeno es muy corta. La contribucio´n a este elemnto de las estrellas de masa baja
o intermedia es muy pequen˜a.
Hierro: La produccio´n de hierro se hace principalmente a partir de nucleos´ıntesis
explosiva durante la fase de SN, por eso es evidente que las grandes productoras de
Fe son las estrellas que evolucionan como SN. Como hay un umbral de masa por
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debajo del cual las estrellas no pueden explotar como supernovas, exite el mismo
umbral para la masa de las estrellas productoras de hierro.
Ape´ndice B
Rendimientos estelares
Masa H He C12 N14 O16 C13 C12P N14P O16P C13P
[Fe/H] = −0.2, Z=0.0126
0.80 -8.57e-03 8.57e-03 -1.18e-04 1.38e-04 -1.50e-05 1.10e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.00 -1.32e-02 1.32e-02 -2.12e-04 2.48e-04 -2.58e-05 1.87e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.10 -1.49e-02 1.49e-02 -2.61e-04 3.04e-04 -3.11e-05 2.23e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.63e-02 1.63e-02 -3.12e-04 3.64e-04 -3.65e-05 2.58e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.63e-02 1.63e-02 -3.12e-04 3.64e-04 -3.65e-05 2.58e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.30 -1.74e-02 1.74e-02 -3.64e-04 4.24e-04 -4.18e-05 2.93e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.80e-02 1.80e-02 -4.16e-04 4.85e-04 -4.70e-05 3.26e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.80e-02 1.80e-02 -4.16e-04 4.85e-04 -4.70e-05 3.26e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.50 -1.83e-02 1.83e-02 -4.70e-04 5.48e-04 -5.21e-05 3.57e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.60 -2.20e-02 2.09e-02 6.07e-04 6.11e-04 -8.18e-05 3.89e-05 1.14e-03 -2.35e-20 5.57e-06 0.00e+00
1.70 -2.82e-02 2.49e-02 2.58e-03 6.72e-04 -1.30e-04 4.17e-05 3.19e-03 0.00e+00 1.59e-05 0.00e+00
1.70 -2.82e-02 2.49e-02 2.58e-03 6.72e-04 -1.30e-04 4.17e-05 3.19e-03 -2.08e-19 1.59e-05 0.00e+00
1.80 -3.54e-02 2.96e-02 5.01e-03 7.31e-04 -1.87e-04 4.43e-05 5.70e-03 -4.92e-19 2.89e-05 0.00e+00
1.90 -4.65e-02 3.68e-02 8.77e-03 7.86e-04 -2.72e-04 4.65e-05 9.55e-03 -7.82e-19 4.93e-05 0.00e+00
2.00 -5.64e-02 4.30e-02 1.22e-02 8.42e-04 -3.51e-04 4.87e-05 1.31e-02 -2.96e-18 6.88e-05 0.00e+00
2.00 -5.64e-02 4.30e-02 1.22e-02 8.42e-04 -3.51e-04 4.87e-05 1.31e-02 -1.13e-18 6.88e-05 0.00e+00
2.50 -1.00e-01 7.16e-02 2.67e-02 1.16e-03 -6.71e-04 5.86e-05 2.80e-02 -2.42e-18 1.61e-04 0.00e+00
3.50 -7.24e-02 4.95e-02 2.04e-02 1.96e-03 -5.25e-04 8.55e-05 2.23e-02 -1.26e-18 2.10e-04 0.00e+00
4.00 -1.30e-02 9.07e-03 -4.23e-03 1.08e-02 -1.96e-03 1.55e-04 1.60e-03 2.50e-03 4.78e-05 9.78e-05
4.50 -9.88e-02 9.29e-02 -4.70e-03 1.59e-02 -4.65e-03 2.08e-04 1.81e-03 4.49e-03 7.76e-05 1.33e-04
5.00 -1.81e-01 1.73e-01 -5.18e-03 2.15e-02 -7.56e-03 2.72e-04 2.00e-03 6.87e-03 1.15e-04 1.69e-04
6.00 -3.44e-01 3.29e-01 -6.20e-03 3.45e-02 -1.26e-02 4.22e-04 2.34e-03 1.40e-02 2.32e-04 2.73e-04
8.00 -6.41e-01 6.18e-01 -8.53e-03 5.17e-02 -1.95e-02 6.38e-04 2.78e-03 2.22e-02 4.33e-04 4.02e-04
201
202 APE´NDICE B. RENDIMIENTOS ESTELARES
Masa H He C12 N14 O16 C13 C12P N14P O16P C13P
[Fe/H] = −0.1, Z=0.0159
1.00 -1.30e-02 1.30e-02 -2.71e-04 3.16e-04 -3.30e-05 2.38e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.10 -1.47e-02 1.47e-02 -3.33e-04 3.88e-04 -3.97e-05 2.84e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.60e-02 1.60e-02 -3.97e-04 4.63e-04 -4.65e-05 3.29e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.30 -1.71e-02 1.71e-02 -4.63e-04 5.40e-04 -5.32e-05 3.73e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.77e-02 1.77e-02 -5.29e-04 6.17e-04 -5.97e-05 4.14e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.50 -1.79e-02 1.79e-02 -5.97e-04 6.96e-04 -6.62e-05 4.54e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.60 -1.92e-02 1.88e-02 -2.98e-04 7.80e-04 -8.36e-05 4.95e-05 3.75e-04 2.19e-22 1.80e-06 0.00e+00
1.70 -2.38e-02 2.18e-02 1.23e-03 8.57e-04 -1.35e-04 5.30e-05 1.99e-03 0.00e+00 9.80e-06 0.00e+00
1.80 -3.03e-02 2.59e-02 3.44e-03 9.33e-04 -2.05e-04 5.64e-05 4.30e-03 0.00e+00 2.17e-05 0.00e+00
1.90 -3.91e-02 3.15e-02 6.50e-03 1.01e-03 -2.99e-04 5.93e-05 7.46e-03 1.93e-22 3.83e-05 0.00e+00
2.10 -6.25e-02 4.65e-02 1.45e-02 1.14e-03 -5.35e-04 6.43e-05 1.57e-02 1.85e-18 8.32e-05 0.00e+00
2.20 -7.43e-02 5.41e-02 1.84e-02 1.21e-03 -6.52e-04 6.65e-05 1.98e-02 -1.42e-18 1.07e-04 0.00e+00
2.30 -8.16e-02 5.89e-02 2.08e-02 1.29e-03 -7.24e-04 6.92e-05 2.22e-02 6.29e-19 1.22e-04 0.00e+00
2.40 -9.02e-02 6.45e-02 2.36e-02 1.38e-03 -8.06e-04 7.16e-05 2.51e-02 -4.32e-18 1.41e-04 0.00e+00
2.50 -9.02e-02 6.44e-02 2.37e-02 1.48e-03 -8.17e-04 7.49e-05 2.53e-02 2.21e-18 1.43e-04 0.00e+00
2.60 -9.67e-02 6.85e-02 2.59e-02 1.57e-03 -8.83e-04 7.74e-05 2.76e-02 2.72e-18 1.59e-04 0.00e+00
3.30 -1.13e-01 7.70e-02 3.30e-02 2.24e-03 -1.11e-03 9.84e-05 3.54e-02 -1.10e-17 2.34e-04 0.00e+00
3.50 -8.64e-02 5.85e-02 2.47e-02 2.47e-03 -8.67e-04 1.08e-04 2.72e-02 -3.79e-18 2.18e-04 0.00e+00
3.90 -3.45e-02 2.31e-02 -4.20e-03 1.76e-02 -8.22e-04 4.70e-04 2.92e-03 9.34e-03 1.11e-04 1.84e-04
4.10 -1.61e-02 1.08e-02 -5.67e-03 1.38e-02 -1.78e-03 2.05e-04 1.96e-03 3.69e-03 6.02e-05 9.68e-05
4.50 -7.09e-02 6.58e-02 -6.37e-03 1.62e-02 -3.90e-03 2.07e-04 1.95e-03 3.36e-03 6.39e-05 1.19e-04
5.00 -1.54e-01 1.47e-01 -7.01e-03 2.17e-02 -6.96e-03 2.68e-04 2.16e-03 5.33e-03 9.57e-05 1.51e-04
7.00 -4.65e-01 4.50e-01 -9.90e-03 4.34e-02 -1.72e-02 5.20e-04 2.68e-03 1.44e-02 2.71e-04 2.83e-04
8.00 -6.00e-01 5.86e-01 -1.17e-02 4.61e-02 -1.95e-02 5.50e-04 2.62e-03 1.31e-02 2.85e-04 2.69e-04
203
Masa H He C12 N14 O16 C13 C12P N14P O16P C13P
[Fe/H] = 0.0, Z=0.02
1.00 -1.28e-02 1.28e-02 -3.46e-04 4.04e-04 -4.21e-05 3.05e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.10 -1.44e-02 1.44e-02 -4.25e-04 4.96e-04 -5.07e-05 3.63e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.57e-02 1.57e-02 -5.06e-04 5.90e-04 -5.92e-05 4.19e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.30 -1.66e-02 1.66e-02 -5.89e-04 6.87e-04 -6.78e-05 4.75e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.72e-02 1.72e-02 -6.73e-04 7.85e-04 -7.60e-05 5.27e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.50 -1.74e-02 1.74e-02 -7.59e-04 8.85e-04 -8.42e-05 5.77e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.60 -1.74e-02 1.74e-02 -8.51e-04 9.92e-04 -9.28e-05 6.29e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.62 -1.74e-02 1.74e-02 -8.69e-04 1.01e-03 -9.44e-05 6.39e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.64 -1.74e-02 1.73e-02 -8.56e-04 1.03e-03 -9.70e-05 6.47e-05 2.93e-05 0.00e+00 1.41e-07 0.00e+00
1.66 -1.81e-02 1.78e-02 -6.19e-04 1.05e-03 -1.08e-04 6.58e-05 2.90e-04 -8.79e-24 1.39e-06 0.00e+00
1.68 -1.83e-02 1.79e-02 -5.65e-04 1.08e-03 -1.13e-04 6.68e-05 3.64e-04 0.00e+00 1.75e-06 0.00e+00
1.70 -1.93e-02 1.85e-02 -2.14e-04 1.09e-03 -1.28e-04 6.75e-05 7.36e-04 2.93e-22 3.58e-06 0.00e+00
1.80 -2.42e-02 2.16e-02 1.52e-03 1.19e-03 -2.03e-04 7.18e-05 2.59e-03 0.00e+00 1.29e-05 0.00e+00
1.90 -3.16e-02 2.61e-02 4.13e-03 1.29e-03 -3.10e-04 7.58e-05 5.33e-03 0.00e+00 2.71e-05 0.00e+00
2.00 -4.21e-02 3.26e-02 7.87e-03 1.38e-03 -4.58e-04 7.92e-05 9.21e-03 0.00e+00 4.77e-05 0.00e+00
2.10 -5.54e-02 4.12e-02 1.23e-02 1.46e-03 -6.29e-04 8.20e-05 1.38e-02 1.80e-21 7.25e-05 0.00e+00
2.20 -6.85e-02 4.97e-02 1.67e-02 1.54e-03 -7.98e-04 8.45e-05 1.83e-02 -8.11e-19 9.84e-05 0.00e+00
2.30 -7.16e-02 5.17e-02 1.77e-02 1.66e-03 -8.46e-04 8.87e-05 1.95e-02 4.27e-18 1.05e-04 0.00e+00
2.40 -8.07e-02 5.75e-02 2.07e-02 1.77e-03 -9.64e-04 9.17e-05 2.26e-02 3.70e-18 1.25e-04 0.00e+00
2.50 -8.61e-02 6.09e-02 2.25e-02 1.88e-03 -1.04e-03 9.49e-05 2.46e-02 9.03e-19 1.38e-04 0.00e+00
2.60 -9.18e-02 6.45e-02 2.45e-02 2.00e-03 -1.12e-03 9.80e-05 2.67e-02 4.40e-18 1.52e-04 0.00e+00
2.80 -9.68e-02 6.71e-02 2.64e-02 2.26e-03 -1.21e-03 1.05e-04 2.89e-02 -7.00e-18 1.70e-04 0.00e+00
2.90 -1.00e-01 6.91e-02 2.78e-02 2.39e-03 -1.27e-03 1.08e-04 3.03e-02 -1.44e-20 1.82e-04 0.00e+00
3.10 -1.04e-01 7.07e-02 2.96e-02 2.64e-03 -1.35e-03 1.16e-04 3.24e-02 -6.27e-19 2.00e-04 0.00e+00
3.30 -1.12e-01 7.53e-02 3.28e-02 2.83e-03 -1.48e-03 1.24e-04 3.58e-02 7.72e-18 2.30e-04 0.00e+00
3.40 -1.18e-01 7.91e-02 3.47e-02 2.93e-03 -1.55e-03 1.28e-04 3.79e-02 -1.23e-18 2.48e-04 0.00e+00
3.50 -1.21e-01 8.06e-02 3.56e-02 3.04e-03 -1.59e-03 1.33e-04 3.89e-02 6.98e-18 2.56e-04 0.00e+00
3.60 -1.11e-01 7.40e-02 3.25e-02 3.17e-03 -1.48e-03 1.39e-04 3.59e-02 2.82e-18 2.54e-04 0.00e+00
3.70 -9.65e-02 6.42e-02 2.80e-02 3.32e-03 -1.31e-03 1.45e-04 3.14e-02 4.09e-18 2.43e-04 0.00e+00
3.80 -8.88e-02 5.90e-02 2.56e-02 3.45e-03 -1.22e-03 1.50e-04 2.90e-02 5.78e-10 2.46e-04 2.49e-08
3.90 -8.39e-02 5.56e-02 2.39e-02 3.56e-03 -1.16e-03 1.61e-04 2.74e-02 1.22e-07 2.53e-04 4.58e-06
4.00 -7.62e-02 5.05e-02 2.12e-02 3.69e-03 -1.07e-03 2.91e-04 2.48e-02 4.05e-06 2.45e-04 1.04e-04
4.02 -7.04e-02 4.67e-02 1.80e-02 3.96e-03 -1.02e-03 1.52e-03 2.19e-02 1.62e-04 2.24e-04 1.05e-03
4.04 -6.45e-02 4.28e-02 1.22e-02 6.14e-03 -9.70e-04 3.73e-03 1.71e-02 1.78e-03 2.04e-04 2.65e-03
4.06 -5.93e-02 3.93e-02 6.74e-03 1.02e-02 -9.37e-04 4.06e-03 1.28e-02 4.69e-03 1.87e-04 2.73e-03
4.08 -5.42e-02 3.60e-02 1.34e-03 1.57e-02 -9.20e-04 3.09e-03 8.78e-03 8.43e-03 1.71e-04 1.87e-03
4.10 -5.04e-02 3.34e-02 -1.54e-03 1.86e-02 -9.15e-04 2.21e-03 6.68e-03 1.01e-02 1.59e-04 1.21e-03
4.20 -3.75e-02 2.49e-02 -6.88e-03 2.24e-02 -1.31e-03 4.47e-04 3.01e-03 1.07e-02 1.23e-04 1.50e-04
4.30 -2.70e-02 1.79e-02 -7.67e-03 2.02e-02 -2.00e-03 3.17e-04 2.58e-03 7.18e-03 9.39e-05 1.15e-04
4.40 -1.58e-02 1.04e-02 -8.32e-03 1.70e-02 -2.11e-03 2.29e-04 2.16e-03 3.43e-03 6.03e-05 8.46e-05
4.50 -2.97e-02 2.45e-02 -8.52e-03 1.76e-02 -2.64e-03 2.27e-04 2.19e-03 3.22e-03 6.03e-05 9.18e-05
4.60 -4.64e-02 4.11e-02 -8.74e-03 1.86e-02 -3.40e-03 2.36e-04 2.19e-03 3.36e-03 6.30e-05 1.10e-04
4.70 -6.36e-02 5.79e-02 -8.90e-03 1.98e-02 -4.05e-03 2.48e-04 2.25e-03 3.68e-03 6.84e-05 1.23e-04
4.80 -8.06e-02 7.45e-02 -9.08e-03 2.08e-02 -4.61e-03 2.57e-04 2.27e-03 4.04e-03 7.39e-05 1.30e-04
4.90 -9.75e-02 9.11e-02 -9.20e-03 2.20e-02 -5.29e-03 2.71e-04 2.37e-03 4.38e-03 8.02e-05 1.41e-04
5.00 -1.14e-01 1.07e-01 -9.42e-03 2.31e-02 -5.83e-03 2.80e-04 2.37e-03 4.78e-03 8.59e-05 1.46e-04
6.00 -2.75e-01 2.64e-01 -1.12e-02 3.52e-02 -1.26e-02 4.14e-04 2.73e-03 8.68e-03 1.57e-04 2.08e-04
7.00 -4.18e-01 4.07e-01 -1.32e-02 4.16e-02 -1.68e-02 4.83e-04 2.78e-03 8.98e-03 1.88e-04 2.02e-04
8.00 -5.49e-01 5.41e-01 -1.56e-02 4.21e-02 -1.85e-02 4.75e-04 2.44e-03 5.61e-03 1.53e-04 1.36e-04
204 APE´NDICE B. RENDIMIENTOS ESTELARES
Masa H He C12 N14 O16 C13 C12P N14P O16P C13P
[Fe/H] = 0.1, Z=0.025
1.00 -1.24e-02 1.24e-02 -4.41e-04 5.15e-04 -5.37e-05 3.88e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.10 -1.41e-02 1.41e-02 -5.46e-04 6.38e-04 -6.52e-05 4.67e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.52e-02 1.52e-02 -6.49e-04 7.57e-04 -7.60e-05 5.38e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.30 -1.62e-02 1.62e-02 -7.56e-04 8.82e-04 -8.70e-05 6.09e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.67e-02 1.67e-02 -8.63e-04 1.01e-03 -9.75e-05 6.76e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.50 -1.68e-02 1.68e-02 -9.72e-04 1.13e-03 -1.08e-04 7.39e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.60 -1.68e-02 1.68e-02 -1.09e-03 1.27e-03 -1.19e-04 8.05e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.70 -1.63e-02 1.63e-02 -1.20e-03 1.40e-03 -1.29e-04 8.65e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.80 -1.65e-02 1.62e-02 -1.02e-03 1.54e-03 -1.54e-04 9.25e-05 3.12e-04 0.00e+00 1.50e-06 0.00e+00
1.90 -2.00e-02 1.81e-02 3.42e-04 1.68e-03 -2.36e-04 9.79e-05 1.82e-03 5.77e-20 9.00e-06 0.00e+00
2.00 -2.51e-02 2.10e-02 2.37e-03 1.80e-03 -3.48e-04 1.03e-04 4.00e-03 -5.36e-23 2.03e-05 0.00e+00
2.20 -5.49e-02 4.01e-02 1.23e-02 2.00e-03 -8.48e-04 1.09e-04 1.44e-02 -8.66e-19 7.59e-05 0.00e+00
2.40 -7.60e-02 5.36e-02 1.93e-02 2.24e-03 -1.21e-03 1.16e-04 2.17e-02 3.70e-19 1.19e-04 0.00e+00
2.60 -8.39e-02 5.83e-02 2.21e-02 2.55e-03 -1.37e-03 1.25e-04 2.48e-02 -2.37e-18 1.39e-04 0.00e+00
2.80 -9.29e-02 6.35e-02 2.54e-02 2.86e-03 -1.55e-03 1.33e-04 2.84e-02 4.75e-18 1.65e-04 0.00e+00
3.00 -9.72e-02 6.56e-02 2.72e-02 3.21e-03 -1.67e-03 1.41e-04 3.06e-02 -8.64e-18 1.84e-04 0.00e+00
3.20 -1.04e-01 6.91e-02 3.01e-02 3.46e-03 -1.83e-03 1.52e-04 3.38e-02 1.33e-17 2.11e-04 0.00e+00
3.40 -1.11e-01 7.34e-02 3.26e-02 3.72e-03 -1.97e-03 1.63e-04 3.66e-02 1.61e-18 2.34e-04 0.00e+00
3.60 -1.21e-01 7.94e-02 3.57e-02 3.97e-03 -2.14e-03 1.74e-04 4.00e-02 1.25e-17 2.61e-04 0.00e+00
3.80 -1.37e-01 8.99e-02 4.10e-02 4.18e-03 -2.40e-03 1.84e-04 4.56e-02 -9.82e-18 3.09e-04 0.00e+00
3.90 -1.47e-01 9.64e-02 4.42e-02 4.29e-03 -2.55e-03 1.88e-04 4.89e-02 -9.29e-18 3.37e-04 0.00e+00
4.00 -1.40e-01 9.18e-02 4.18e-02 4.47e-03 -2.45e-03 1.97e-04 4.66e-02 1.84e-08 3.32e-04 9.34e-07
4.02 -1.38e-01 9.07e-02 4.12e-02 4.50e-03 -2.42e-03 2.00e-04 4.61e-02 4.43e-08 3.34e-04 2.20e-06
4.04 -1.33e-01 8.71e-02 3.94e-02 4.56e-03 -2.34e-03 2.14e-04 4.42e-02 2.68e-07 3.23e-04 1.23e-05
4.06 -1.32e-01 8.65e-02 3.90e-02 4.58e-03 -2.32e-03 2.16e-04 4.39e-02 2.81e-07 3.27e-04 1.27e-05
4.08 -1.29e-01 8.45e-02 3.80e-02 4.63e-03 -2.28e-03 2.37e-04 4.29e-02 6.93e-07 3.24e-04 2.93e-05
4.10 -1.24e-01 8.12e-02 3.63e-02 4.68e-03 -2.20e-03 3.24e-04 4.12e-02 2.85e-06 3.14e-04 9.98e-05
4.20 -1.17e-01 7.66e-02 3.35e-02 4.86e-03 -2.09e-03 6.96e-04 3.86e-02 1.92e-05 3.22e-04 4.00e-04
4.30 -1.15e-01 7.52e-02 3.28e-02 4.97e-03 -2.03e-03 6.32e-04 3.80e-02 1.55e-05 3.48e-04 3.41e-04
4.50 -8.59e-02 5.62e-02 4.67e-03 2.18e-02 -1.69e-03 5.36e-03 1.48e-02 1.24e-02 2.84e-04 3.56e-03
4.60 -5.85e-02 3.83e-02 -1.02e-02 3.45e-02 -2.12e-03 5.93e-04 3.75e-03 1.82e-02 1.91e-04 2.20e-04
4.70 -4.25e-02 2.78e-02 -1.11e-02 3.09e-02 -3.19e-03 4.43e-04 3.30e-03 1.26e-02 1.45e-04 1.39e-04
4.80 -2.80e-02 1.83e-02 -1.19e-02 2.68e-02 -3.52e-03 3.42e-04 2.86e-03 7.47e-03 1.03e-04 1.12e-04
4.90 -3.80e-02 2.93e-02 -1.22e-02 2.66e-02 -4.05e-03 3.27e-04 2.81e-03 6.38e-03 9.55e-05 1.11e-04
5.00 -5.45e-02 4.57e-02 -1.25e-02 2.77e-02 -4.79e-03 3.35e-04 2.85e-03 6.52e-03 9.94e-05 1.25e-04
6.00 -2.13e-01 2.02e-01 -1.48e-02 3.87e-02 -1.19e-02 4.48e-04 3.21e-03 8.34e-03 1.47e-04 2.19e-04
7.00 -3.50e-01 3.42e-01 -1.76e-02 4.22e-02 -1.59e-02 4.71e-04 2.95e-03 5.28e-03 1.29e-04 1.45e-04
8.00 -4.79e-01 4.75e-01 -2.05e-02 4.22e-02 -1.69e-02 4.38e-04 2.04e-03 1.79e-03 7.58e-05 6.29e-05
205
Masa H He C12 N14 O16 C13 C12P N14P O16P C13P
[Fe/H] = 0.2, Z=0.0317
1.00 -1.19e-02 1.19e-02 -5.65e-04 6.60e-04 -6.88e-05 4.97e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.20 -1.45e-02 1.45e-02 -8.29e-04 9.67e-04 -9.71e-05 6.87e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.40 -1.58e-02 1.58e-02 -1.10e-03 1.28e-03 -1.24e-04 8.61e-05 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.60 -1.57e-02 1.57e-02 -1.38e-03 1.61e-03 -1.51e-04 1.02e-04 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
1.80 -1.44e-02 1.44e-02 -1.68e-03 1.96e-03 -1.77e-04 1.17e-04 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00 0.00e+00
2.00 -1.90e-02 1.65e-02 3.85e-04 2.30e-03 -3.50e-04 1.31e-04 2.43e-03 -7.81e-22 1.21e-05 0.00e+00
2.20 -5.18e-02 3.73e-02 1.14e-02 2.53e-03 -1.07e-03 1.38e-04 1.40e-02 1.38e-18 7.33e-05 0.00e+00
2.40 -6.45e-02 4.51e-02 1.57e-02 2.88e-03 -1.37e-03 1.49e-04 1.87e-02 -6.05e-19 1.00e-04 0.00e+00
3.00 -9.48e-02 6.25e-02 2.67e-02 4.04e-03 -2.17e-03 1.77e-04 3.10e-02 3.45e-18 1.84e-04 0.00e+00
3.10 -9.51e-02 6.23e-02 2.71e-02 4.23e-03 -2.22e-03 1.85e-04 3.16e-02 -4.40e-18 1.89e-04 0.00e+00
3.20 -9.87e-02 6.41e-02 2.86e-02 4.38e-03 -2.33e-03 1.92e-04 3.33e-02 7.47e-18 2.04e-04 0.00e+00
3.30 -1.03e-01 6.68e-02 3.04e-02 4.53e-03 -2.45e-03 1.98e-04 3.52e-02 1.68e-18 2.19e-04 0.00e+00
3.40 -1.06e-01 6.87e-02 3.12e-02 4.70e-03 -2.52e-03 2.06e-04 3.62e-02 -1.33e-17 2.27e-04 0.00e+00
3.50 -1.13e-01 7.31e-02 3.34e-02 4.84e-03 -2.67e-03 2.12e-04 3.86e-02 -4.98e-18 2.46e-04 0.00e+00
3.60 -1.21e-01 7.80e-02 3.59e-02 4.98e-03 -2.83e-03 2.18e-04 4.12e-02 1.55e-17 2.68e-04 0.00e+00
3.70 -1.25e-01 8.06e-02 3.71e-02 5.15e-03 -2.93e-03 2.26e-04 4.27e-02 1.80e-17 2.79e-04 0.00e+00
3.80 -1.34e-01 8.66e-02 4.01e-02 5.28e-03 -3.13e-03 2.32e-04 4.59e-02 -3.69e-18 3.06e-04 0.00e+00
3.90 -1.44e-01 9.30e-02 4.33e-02 5.40e-03 -3.33e-03 2.37e-04 4.93e-02 2.22e-17 3.34e-04 0.00e+00
4.00 -1.51e-01 9.74e-02 4.55e-02 5.55e-03 -3.48e-03 2.45e-04 5.17e-02 1.21e-08 3.53e-04 5.55e-07
4.10 -1.63e-01 1.05e-01 4.93e-02 5.66e-03 -3.72e-03 2.58e-04 5.57e-02 1.62e-07 3.87e-04 7.61e-06
4.20 -1.76e-01 1.14e-01 5.36e-02 5.77e-03 -3.99e-03 3.04e-04 6.02e-02 9.27e-07 4.27e-04 4.33e-05
4.30 -1.87e-01 1.20e-01 5.66e-02 5.91e-03 -4.21e-03 6.67e-04 6.35e-02 1.09e-05 4.55e-04 3.52e-04
4.40 -2.02e-01 1.30e-01 6.10e-02 6.05e-03 -4.52e-03 1.49e-03 6.82e-02 5.61e-05 5.03e-04 1.07e-03
4.50 -2.15e-01 1.39e-01 6.14e-02 6.86e-03 -4.79e-03 4.94e-03 6.93e-02 6.62e-04 5.38e-04 4.10e-03
4.60 -2.34e-01 1.51e-01 6.31e-02 8.55e-03 -5.17e-03 8.43e-03 7.16e-02 2.11e-03 5.95e-04 7.21e-03
4.70 -2.34e-01 1.50e-01 5.36e-02 1.46e-02 -5.17e-03 1.29e-02 6.35e-02 7.27e-03 6.08e-04 1.10e-02
4.80 -2.02e-01 1.30e-01 1.98e-02 4.34e-02 -4.61e-03 1.13e-02 3.39e-02 3.13e-02 5.43e-04 8.97e-03
4.90 -2.02e-01 1.30e-01 3.08e-02 2.85e-02 -4.52e-03 1.33e-02 4.33e-02 1.85e-02 6.04e-04 1.08e-02
5.00 -1.95e-01 1.25e-01 2.72e-02 3.05e-02 -4.35e-03 1.28e-02 4.01e-02 1.99e-02 6.33e-04 1.03e-02
6.00 -1.28e-01 1.10e-01 -1.95e-02 5.16e-02 -1.20e-02 6.00e-04 4.12e-03 1.55e-02 2.12e-04 2.86e-04
7.00 -2.46e-01 2.38e-01 -2.33e-02 4.77e-02 -1.52e-02 5.12e-04 3.43e-03 4.44e-03 1.14e-04 1.44e-04
8.00 -3.66e-01 3.63e-01 -2.67e-02 4.69e-02 -1.58e-02 4.55e-04 1.67e-03 7.86e-04 4.81e-05 4.19e-05
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